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1.3.3. Cúmulos de galaxias . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 26
1.3.4. Estructuras a gran escala . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 26
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TÍTULO : ESPECTROSCOPÍA DE RENDIJA LARGA: APLICACIÓN A
HCG 90
Resumen
Desarrollamos el análisis cinemático en el núcleo del Grupo Compacto Hickson 90
usando espectros observados MXU y de rendija larga. Se obtienen las curvas de rotación y
velocidades estelares de dispersión de los miembros del núcleo. Se analizan las principales
caracteŕısticas en la cinemática. Algunas propiedades dinámicas generales son discutidas.
Palabras clave: galaxias, grupos compactos, espectroscoṕıa, estrellas.
TITLE : LONG SLIT SPECTROSCOPY: APLICATION TO HCG 90
Abstract
We perform the kinematic analysis in the core of Hickson Compact Group 90 using the
MXU and Long Slit spectral observed. We got the rotation curves and stellar velocities
dispersion of the core’s members and we analyze the main features in the kinematics. Some
general dynamical properties are discussed.
Keywords: galaxies, compact groups, spectroscopy, stars
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Figura 1: Panel superior: A una distancia cercana de 33.15 h−1 Mpc se halla ubicado el Grupo Compacto de galaxias
Hickson 90 (HCG 90). Panel inferior izquierdo: Las tres componenetes del núcleo compacto de galaxias de Hickson 90 con
coordenadas NGC 7173 α = 22h02m03.38s ; δ = −31◦58′26.92′′ . NGC 7174 α = 22h02m06.82s ; δ = −31◦59′36.53′′ . NGC
7176 α = 22h02m08.45s ; δ = −31◦59′29.52′′ . Panel inferior derecho: Distancias angulares entre las galaxias. El orden en
las distancias proyectadas entre las galaxias corresponden a NGC 7173 y NGC 7176 14.1× 103 pc, NGC 7173 y NGC 7174
13.4× 103 pc y entre las galaxias NGC 7176 y NGC 7174 es del orden de 4.3× 103 pc.
f(R)
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Rendija Larga 2. Galaxias NGC 7176 (parte superior) y NGC 7174 (parte inferior). Ángulo de posición
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0.2. INTRODUCCIÓN
Los grupos de galaxias son las estructuras gravitacionalmente acotadas más abundantes
en el universo. Durante las últimas dos décadas los estudios dinámicos, cinemáticos y su
relevancia a nivel cosmológico han hecho de los grupos de galaxias un tema central en la
investigación astronómica. Un conjunto particular de grupos de galaxias son denominados
Hickson Compact Groups (HCGs) “Grupos Compactos de Hickson”, los cuales presentan
propiedades dinámicas y cinemáticas peculiares que los convierten en laboratorios perfectos
para estudiar formación y evolución galáctica y el papel de la materia oscura en la teoŕıa
cosmológica [1].
Los grupos compactos de Hickson son pequeños sistemas de galaxias agrupadas, con
separaciones proyectadas en el cielo de algunos diámetros galácticos. Paul Hickson obtuvo
un primer catálogo de grupos compactos mediante una búsqueda sistemática hecha en
red prints del Palomar Observatory Sky Survey (POSS) de 100 grupos compactos de
galaxias. Junto con los centros de cúmulos de galaxias estas son las regiones más densas
del universo conocido; pero opuesto a los cúmulos de galaxias, donde las velocidades t́ıpicas
de dispersión de las galaxias son del orden de 1000 km s−1, la velocidad de dispersión en los
grupos compactos de Hickson es mucho más baja, siendo del mismo orden de la velocidad
de dispersión interna de las estrellas en galaxias. La velocidad de dispersión promedio en
la muestra de Hickson es del orden de 200 km s−1 [2]. Los grupos de Hickson han sido
también estudiados en diferentes longitudes de onda y sus propiedades f́ısicas exploradas
en diferentes escalas, desde fuertes interacciones de galaxia [3], gas ionizado y propiedades
extendidas de rayos X [4]. Investigaciones recientes acerca de propiedades infrarojas de
grupos compactos y su actividad de formación estelar ha sido estudiada por Jonhson
y colaboradores [5]. Por largo tiempo la realidad de HCGs como estructuras acotadas
gravitacionalmente fue ampliamente cuestionada por Hernquist en 1995 [6], Mamon en
1986 [7], Hickson & Rood en 1998 [8]. Desde las propiedades dinámicas, varios autores
apuntan a que una gran fracción de HCGs eran superposiciones de galaxias en la ĺınea
de visión. Pero las observaciones en rayos X del gas intragrupal en HCGs realizadas por
Ponman en 1996 mostrarón que ellos son estructuras acotadas f́ısicamente [9]. De estudios
de rayos X realizados a grupos de galaxias por Gómez-Flechoso en 2001, muestran que
en general la emisión no está centrada en alguna galaxia en particular, lo cual significa
que los grupos no son estructuras muy evolucionadas en un masivo y concentrado halo de
materia oscura [10]. Osmond & Ponman en 2004 [11], usando datos del satélite ROSAT
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Nombre α (h m s) δ (◦ ’ ”) Tipo Ns N θG mG ma µG z Nombres
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8) (9) (10) (11) (12)
HCG90 21 59 11 -32 12 30 EIII 0 4 7.4 9.1 10.1 22.1 0.009 NGC 7172
Tabla 0.1: Caracteŕısticas del grupo compacto Hickson 90 (1) Nombre y número del Grupo, (2)-(3) Coordenadas del
grupo: Coordenadas 1950 (FK4) del centro del ćırculo que encierra el grupo, (4) Tipo: Clasificación del grupo §3, (5) Número
de galaxias clasificadas como espirales, (6) Número de galaxias en las tres magnitudes más brillantes, (7) Tamaño angular:
Diámetro en minutos de arco que contiene al grupo, (8) Magnitud total: Magnitud total E de galaxias en el tope de las
tres magnitudes, (9) Galaxia más brillante: Magnitud de la E más brillante del grupo de galaxias, (10) Brillo superficial
medio: Promedio de brillo superficial en E, (11) Redshift: Corrimiento al rojo de la galaxia más brillante, (12) Nombre: Otras
designaciones.
han estudiado una muestra de 60 grupos incluyendo algunos HCGs y particularmente HCG
90 extendiendo trabajos previos en rayos X para grupos de galaxias [12]. Para un revisión
extensa de propiedades rayos X sobre HCGs ver [4].
El grupo compacto de galaxias de Hickson número 90 (HCG 90) el cual es el tema
central de esta tesis, es accesible sólo desde el hemisferio sur. El núcleo de HCG 90 ha
sido estudiado por muchos autores, entre ellos Longo et al. en 1995 [13], Paul Hickson
en 1997 [14], Plana et al. en 1998 [15], Angela Iovino en 2002 [16], White et al. en 2003
[17], Castañeda 2004 [1]. Rubin en 1974 fue el primero en notar este grupo mediante el
uso de placas fotográficas en azul y rojo y de los espectros de la cadena de galaxias NGC
7172, NGC 7173, NGC 7174 y NGC 7176. Alĺı se adopta una velocidad central para el
grupo de Vc = 2700 km s
−1 y una distancia al grupo de 36 Mpc [18]. El grupo de galaxias
compacto HCG 90 fue catalogado en 1982 por Hickson [2]. HCG 90 está conformado
por cuatro galaxias brillantes; 2 de tipo tard́ıo NGC 7172 (H90a), NGC 7174 (H90d) y
2 de tipo temprano NGC 7173 (H90c), NGC 7176 (H90b). En un área de 6
′ × 6′ tres
de esas galaxias (H90b, H90c y H90d) localizadas en el núcleo de HCG 90 muestran
fuerte interacción. H90d la cual se halla más aislada del núcleo posee una estructura
distorsionada. Estudios indican que el ambiente que rodea el núcleo está en proceso de
fusión y la ĺınea de emisión de gas asociado a la eĺıptica H90c tiene un origen externo con
la espiral H90d actuando como la reserva para este gas. La velocidad sistémica promedio
de el grupo fue estimada en 2643 km s−1 con velocidades de dispersión para las galaxias
del orden de ' 100 km s−1 [2]. La tabla (0.1) muestra los criterios de selección usados
por Hickson. HCG 90 es un grupo de tipo EIII sin galaxias espirales (NS = 0) y cuatro
galaxias que difieren hasta en tres magnitudes respecto de la más brillante (N = 4). El
tamaño angular, es decir el diámetro angular en minutos de arco del ćırculo que contiene
al grupo es θG = 7.4. La magnitud total en el grupo de galaxias es (mG = 9.1), la galaxia
más brillante del grupo tiene una magnitud de ma = 10.1. El brillo superficial promedio
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del grupo es µG = 22.1 mag arsec
−2, y el corrimiento al rojo de la galaxia más brillante
es z = 0.009. Otras designaciónes conocidas para este grupo compacto son (N7171, M59,
LGG 450, Klemola 34) [2].
Zabludoff & Mulchaey en 1998 identificaron 19 miembros del grupo en un área de
1.5° × 1.5° con velocidades ∼ 2600 km s−1 con una dispersión de ∼ 190 km s−1 [19].
Sin embargo una descripción más apropiada hecha por Carvalho y colaboradores en 1997
de HCG 90 es la de un núcleo de tres galaxias brillantes contenidas en un área de 6’ ×
6’ el cual está rodeado por un grupo extendido con un d́ıametro del orden de 1.5° [17].
Para una muestra combinada de rayos X de nueve grupos incluyendo HCG 90, Mulchaey
& Zabludoff encontraron una tendencia de velocidad de dispersión constante con el in-
cremento del radio del grupo, sugiriendo que los grupos estan incrustados en un halo de
materia oscura común [19]. El gas caliente ha sido usado también por Plana y colabo-
radores para estudiar la interacción y el estado evolutivo de HCG 90 [15]. Otro aspecto de
interés es el ambiente estelar en común de las tres galaxias que se encuentran en el núcleo
del grupo compacto. Aunque la componente de gas caliente usualmente contribuye sólo
con una pequeña fracción de la masa total de una galaxia, esta responde rápidamente a
perturbaciones gravitacionales y puede además permitir un estudio detallado de la historia
reciente de las interacciones y acreciones del sistema [15].
El objetivo de esta tésis fue el siguiente: A través del análisis espectral del núcleo del
grupo compacto de galaxias de Hickson 90 se estudiaron las propiedades cinemáticas en
la componente estelar y de gas ionizado en el grupo. Para esto se utilizaron las técnicas
estándares de espectroscoṕıa de rendija larga y máscara MXU para el núcleo del grupo
HCG 90 y se obtuvieron las curvas de rotación y las velocidades de dispersión estelar a
partir de las ĺıneas de absorción de las poblaciones estelares en el grupo. Se emplearon
las ĺıneas de emisión para trazar la cinemática del gas ionizado en el grupo. Se usa el
software libre IRAF, Ds9 y gnuplot para el análisis y procesamiento de los datos obtenidos
en la observación de mayo 22 de 2002 en el observatorio Paranal-Chile, con el instrumento
FORS2 y grism 1400V.
La estructura del presente escrito se menciona a continuación: En el primer caṕıtulo
se presentan los diferentes tipos morfológicos en los cuales han sido divididas las galaxias,
los principales sistemas de clasificación de galaxias y finalmente se hace un breve análisis
a la estructura jerárquica en las galaxias. En el segundo caṕıtulo se estudian aspectos de
la cinemática galáctica. Se tratan los temas relacionados con los observables cinemáticos
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en galaxias tales como las velocidades de rotación y las velocidades de dispersión de las
galaxias, luego se analizan los espectros estelares y galácticos y se finaliza con la teoŕıa de
correlación entre dichos espectros. En el tercer caṕıtulo se aborda el tema de los grupos
compactos de galaxias de Hickson. Iniciando con las caracteŕısticas generales de los grupos
compactos y seguido se describe el grupo compacto de Hickson 90 el cual es el tema de
estudio del presente trabajo. Luego se analizan las generalidades y propiedades de dicho
grupo y la reducción de los datos. En el cuarto caṕıtulo se presentan los métodos y el
análisis cinemático de las componentes estelar y de gas en el núcleo del grupo compacto de
Hickson 90, finalizando con un breve análisis fotométrico y la presentación de los resultados
obtenidos en el núcleo de HCG 90.
CAPÍTULO 1
GRUPOS DE GALAXIAS EN EL CONTEXTO
COSMOLÓGICO
En este primer caṕıtulo se presentan los diferentes tipos morfológicos en los cuales han
sido divididas las galaxias, luego se muestran los principales sistemas de clasificación de
galaxias y finalmente se hace un breve análisis a la estructura jerárquica en las galaxias.
Los avances observacionales y teóricos de las últimas décadas, han permitido reclasi-
ficar, a partir de su estructura y apariencia, los diferentes tipos de galaxias conocidos.
Algunas fechas relevantes que conllevaron a clasificar y agrupar las galaxias en el universo
conocido se describen a continuación [23]:
1610 Galileo Galilei. Mediante las observaciones realizadas con el telescopio, nota
que la mancha lechosa “Vı́a Láctea” formada en el cielo nocturno, está compuesta
por una gran cantidad de estrellas.
1755 Inmanuel Kant. Afirma que la Vı́a Láctea estaba conformada por miles de
sistemas solares como el nuestro, los cuales giraban entorno de un mismo centro
acorde a la mecánica celeste. Kant propuso la existencia de otras v́ıas lácteas o
“Universos Isla”, las cuales seŕıan vistas desde la Tierra como tenues nubes ovaladas
de brillo menor a cualquier otro cuerpo celeste conocido del cielo.
1771 Charles Messier observa mediante telescopios de la época, manchas de luz que
parećıan pequeñas nubes, las cuales denominó nebulosas debido a su aspecto gaseoso
y difuminado y las compiló en un catálogo con 103 objetos astronómicos entre neb-
ulosas y cúmulos de estrellas.
1845 William Parsons. Construyó un telescopio reflector. Observó formas de espiral




1860 Con la invención del espectroscopio se determinó que la Gran Nebulosa de
Orión está compuesta por gas. El nombre de “nebulosa” con el tiempo, fue dado a
objetos con dicha composición. Los análisis espectrales de las galaxias espirales eran
similares al de muchas estrellas, con lo cual se considera que existen universos muy
similares a la Vı́a Láctea.
1877 Inicia el descrubrimiento de grupos compactos con Stephan, M. (Stephan, 1877).
1920 Harlow Shapley y Herber Curtis. Surge el gran debate sobre la naturaleza de
la Vı́a Láctea, las nebulosas espirales y las dimensiones del universo.
1936 Edwin Hubble. Mediante observaciones hechas con un nuevo telescopio de 25 m
en el observatorio de Mt Wilson en California, organizó un sistema de clasificación
de las galaxias conocido como la “secuencia de Hubble” [21].
1961 Allen Sandage. Publica algunas de las placas fotográficas usadas por Hubble,
en El Atlas de Galaxias de Hubble considerado como el esquema final de Hubble [22].
1981 Clasificación de Hubble para todas las galaxias en el Catálogo de Galaxias
Brillantes Shapley-Ames.
1994 Observatorio de Carnegie. Presenta un atlas mucho más extenso en el Atlas de
Galaxias Carnegie.
2002 - 2005 Iovino, Mendes de Oliveira et al., Verdes-Montenegro et al. Realizan
estudios observacionales a varias muestras de grupos de galaxias [16], [20], [57].
2015 Diaz-Gimenez. Junto con Zandivares realizan estudios sobre la ubicación de los
grupos compactos de galaxias en el Universo [37].
1.1. Galaxias
Las galaxias son partes fundamentales de la estructura del universo. En general las
galaxias estan compuestas por estrellas, gas, polvo, nubes moleculares, campos magnéticos,
rayos cósmicos, etc. Agrupaciones de galaxias pueden formar pequeños grupos o grandes
cúmulos en el espacio. Muchas de las clasificaciones de galaxias se basan en la forma
aparente de la galaxia. Empleando datos homogéneos, las galaxias se agrupan en clases
que contengan objetos similares. En varios esquemas de clasificación se pueden encontrar
17
ambiguedades e inconsistencias, esto es, una galaxia podŕıa pertenecer a determinado tipo
en determinado sistema y aparecer de diferente tipo en otro sistema [24]. La figura 1.1
muestra algunas galaxias agrupadas según el sistema de clasificación de Hubble.







Galaxias de este tipo se identifican por tener una apariencia de esferas (núcleos) per-
fectas u ovaladas con ausencia de discos [23]. Las galaxias de este tipo son representadas
mediante las siglas En, en donde E refiere al tipo Eĺıptica y el número n corresponde a la








en donde a y b representan las longitudes del eje mayor y menor del elipsoide respectiva-
mente [27]. En el sistema de Hubble las galaxias eĺıpticas abarcan el rango desde E0 hasta
E7 [30]. Aśı una galaxia E0 corresponde a una galaxia eĺıptica de simetŕıa esférica en la
cual la longitud del eje mayor y el eje menor son iguales, en una galaxia E5 la longitud
del eje mayor será el doble de la longitud del eje menor. Las galaxias eĺıpticas se encuen-
tran generalmente en zonas de alta densidad galáctica [27]. Algunas especies de galaxias
eĺıpticas se nombran a continuación.
Eĺıpticas Enanas (dE)
Corresponden a galaxias eĺıpticas menos luminososas. Las galaxias enanas juegan un
papel importante en astrof́ısica moderna al ser consideradas como los bloques fundamen-
tales en los procesos de formación de galaxias, también constituyen un fósil con información
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de las épocas de formación de estructuras cósmicas y la determinación de la historia de
formación de sus estrellas es crucial para entender los mecanismos de formación de galaxias
y evolución temprana [45].
Esferoidales Enanas (dSph)
Estos objetos de bajo brillo superficial, aparecen como clusters de estrellas débiles. Las
galaxias esferoidales enanas son sistemas estelares muy peculiares con masas en el rango de
103 a 107 masas solares y relativamente pobres en estrellas. Por lo tanto son muy débiles y
dificiles de detectar y estudiar en detalle. Las galaxias esferoidales enanas se caracterizan
por tener razones masa-luminosidad muy altas, lo cual permite inferir a los cient́ıficos que
son objetos dominados por la materia oscura (DM) [46].
Cúmulos Globulares
Desde el punto de vista estructural, los cúmulos globulares pueden ser considerados
como una especie de galaxia eĺıptica de muy baja masa, son un tipo intermedio entre las
galaxias eĺıpticas gigantes y las esferoidales enanas. Su contenido estelar es similar al de las
galaxias esferoidales enanas. Se ubican generalmente en partes exteriores del halo galáctico
[24].
1.1.2. Galaxias Lenticulares
Las galaxias lenticulares son representadas mediante las siglas S0, y en apariencia
morfológica se ubican entre la transición de las galaxias eĺıpticas y las galaxias espirales.
Hubble las reconoció como una clase separada después de 1936. Las galaxias lenticulares
son de particular interés debido a su importancia en la evolución galáctica [29]. Sus car-
acteŕısticas principales son:
Compuestas por un núcleo y disco pero sin brazos espirales.
Formadas por estrellas viejas y poca metalicidad.
Ausencia de gas y polvo interestelar.
Las galaxias lenticulares se clasifican en dos grupos: S0i son galaxias sin barra y se
definen conforme a la absorción de polvo con sus discos y las SB0i son galaxias con barra
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y se catalogan acorde a la prominencia de la barra. El sub́ındice i = 1, 2, 3 representa una
caracteŕıstica especial:
S01: No muestran signos de absorción.
S02: Muestran signos de absorción intermedio.
S03: Tienen una banda oscura de absorción de polvo.
SB01: 2 regiones simétricas a cada lado del bulbo central.
SB02: Tienen una barra de prominencia intermedia.
SB03: Poseen una barra bien definida, se extiende completamente a través de la
lente.
1.1.3. Galaxias Espirales
Las galaxias espirales S (S=Spiral), están formadas por un núcleo o bulbo constitúıdo
principalmente por estrellas de población tipo II y un disco de gas y polvo interestelar
[23]. En el disco se encuentran estrellas de población tipo I. La caracteŕıstica principal en
la apariencia de este grupo de galaxias se halla en que el disco tiene la forma de brazos
espirales, debido al movimiento de rotación del mismo en forma diferencial. Las galaxias
espirales se dividen en 2 grupos a saber.
Espirales normales (Sa, Sb, Sc)
Espirales barradas (SBa, SBb, SBc)
En la nomenclatura de las galaxias espirales, bien sean normales o barradas “Sa, Sb, Sc”,
las letras a, b y c indican que tan apretados o dispersos se encuentran los brazos.
1.1.4. Galaxias Irregulares
Edwin Hubble etiquetó las galaxias abnormales como galaxias IrrII, muchas de estas
galaxias inusuales son clasificadas como peculiares. Las galaxias irregulares no presentan
una forma bien definida. Se cree que son el resultado de colisiones con otras galaxias y de
las interacciones gravitaciones con galaxias vecinas. Sus caracteŕısticas principales son:
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Estructuras sin simetŕıas.
No aparece definido un núcleo o disco.
Irr I: Sin núcleo y baja luminosidad.
Irr II: Fuerte interacción gravitacional.
1.1.5. Otras galaxias
cD : Eĺıpticas gigantes. Se hallan principalmente en el medio de cúmulos de galaxias.
dE: Esferoidales enanas.
HII: Galaxias compactas azules.
1.2. Clasificación
Si se clasifican las galaxias teniendo en cuenta principalmente el tipo morfológico que
presentan, el esquema de uso común es el sistema revisado de Hubble [28]. Los sistemas
de clasificación de galaxias están basados en su apariencia y en la forma de sus espectros.
En apariencia una galaxia podŕıa tener o no unos brazos bien definidos, ser más o menos
brillante o quizas, más achatada que otra. En la forma espectral, una ĺınea predominante
en la Banda-B podŕıa no aparecer en la Banda-V. Todo esto correlacionado con el lugar
de residencia de la galaxia en una región de de alta o baja densidad del Universo. Las
galaxias vaŕıan en tamaño y luminosidad, dentro del Grupo Local de galaxias (35) 1,
nuestra galaxia, la Vı́a Lactea, es el segundo objeto más luminoso. Medidas de perfiles de
brillo superficial, el entorno de los cúmulos globulares y relaciones entre el tipo morfológico
y la población del cúmulo globular dan pistas de la formación y evolución de las galaxias
[23]. A continuación se describen algunas caracteŕısticas de las clasificaciones morfológicas
de mayor importancia. Para la presente tesis, estas clasificaciones permiten identificar en
la literatura a las galaxias del grupo compacto de Hickson 90.
1La mayor candidad de galaxias en el Grupo Local son tanto enanas eĺıpticas como enanas esferoidales
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1.2.1. El sistema de Hubble
Un esquema de uso común fue introducido por Hubble hacia el año de 1936 en su libro
The Realm of the Nebulae [21], en el cual las galaxias son distribuidas desde galaxias de
tipo temprano hasta las de tipo tard́ıo.
Inicialmente se encuentran las galaxias eĺıpticas, las cuales aparecen como galaxias
difuminadas y sin estructura En.
Siguen las galaxias lenticulares S0.
Continuan las galaxias espirales las cuales se dividen en normales y barradas.
Finalmente se ubican las galaxias irregulares.
En el año de 1961 Sandage publica The Hubble Atlas of Galaxies, el cual es considerado
como el esquema final de Hubble [22].
1.2.2. El sistema De Vaucouleurs
G. de Vaucouleurs sugiere en 1959 que en cada estado de las galaxias espirales en
secuencia de Hubble, se debeŕıa distinguir una continua bidimensional de tipos [31].
Se introducen varios estados extras: E+(muestran estructura lenticular), SO−, SO+,
Sd (extensión de la clase Sc de Hubble), Sm y Im incluyen las galaxias irregulares.
Las galaxias espirales son denominadas ordinarias y designadas mediante SA. Las
clases SAa, SAb y SAc corresponden a las clases Sa, Sb y Sc del sistema de Hubble.
Se agregan los śımbolos r y s para indicar cuando una galaxia espiral o lenticular
tiene forma de anillo o de s.
1.2.3. El sistema de Yerkes
El sistema de clasificación de galaxias de W. W. Morgan [33] tiene en cuenta el grado
de concentración central de luz y son identificadas mediante la siglas (aI - afS - fS - fgS
- gS - gkS - kS - E)
Rango de concentración nuclear de luminosidad entre las clases Sa y Sb.
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Parámetro fundamental para designar el grupo de población o clase de concentración.
Corre desde k hasta a.
Galaxias tipo k tienen un alto grado de concentración central de luz.
El rango aI − gS, incluyen las galaxias Sc del sistema de Hubble.
El rango fgS − kS, incluyen las galaxias Sb y Sa del sistema de Hubble [32].
Galaxias de tipo gk, g, fg, f y af tienen varias concentraciones de luz intermedias.
Con letras mayúsculas se indica la forma de la familia de una galaxia. S: Espiral, B:
Barrada, E: Eĺıptica, I: Irregular, R: Simetria Rotacional, D [1-7]: Poseen un núcleo
como el de una eĺıptica.
cD Supergigantes. Importantes para el entendimiento de la evolución de clusters y
grupos de galaxias.
1.2.4. El sistema DDO
S.van den Bergh incorpora un sistema de clasificación de galaxias con caracteŕısticas
del sistema de Hubble y de Yerkes
Las galaxias eĺıpticas son arregladas conforme a su elongación aparente, En.
Las galaxias que poseen discos son arregladas en tres secuencias paralelas SO (Lentic-
ulares), A (Anemic Spirals) y S (Espirales ricas en gas).
Las galaxias lenticulares son galaxias de disco que carecen de brazos espirales.
Las galaxias espirales anémicas son galaxias de disco intermedias en tipo entre galax-
ias lenticulares y galaxias espirales ricas en gas las cuales, aunque tienen brazos espi-
rales son caracteŕısticas inusualmente difusas. Sus brillos superficiales son más bajos
de lo que son en las galaxias espirales ricas en gas.
a,b y c denotan el grado de concentración central de luz.
La presencia de barras en las galaxias de disco se denotan SBa o S0Bb.
Las irregulares Magallanicas forman una extensión natural de espirales ricas en gas.
Designadas mediante Ir.
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Sistema Criterio Principal Śımbolos
Hubble - Sandage Barrishness; E, S0, S, SB, Irr
apertura de los Brazos / Razón disco-bulge; a,b,c
grado de resolución de brazos en estrellas
De Vaucouleurs Barrishness; E, S0, S, SA, SB, I
apertura de los Brazos / razón disco-bulge; a,b,c, d, m
forma de anillo o s (r), (s)
Yerkes Condensación central de luz; k, g, f, a
barrishness / smoothness E, R, D, S, B, I
DDO Abundancia de estrellas jóvenes en discos; E, S0, A, S, Ir
barrishness; B
condensación central de luz; a,b,c
calidad y longitud de los brazos I, II,..., V
Tabla 1.1: Principales sistemas de Clasificación de Galaxias [23].
1.3. Estructura Jerárquica en Galaxias
De la cosmoloǵıa las galaxias enanas son las primeras en formarse en el universo y
muchas de ellas se fusionan para formar galaxias mas masivas como la Vı́a Láctea. Dichos
procesos dejan fósiles en forma de corrientes de estrellas o escombros como los cúmulos
globulares que pueden observarsen en partes externas del halo. De forma simililar y debido
a perturbaciones las galaxias tienden a agruparse para formar estructras mayores [65]. A
continuación se describen estas estructuras.
1.3.1. Grupos de Galaxias
Los grupos de galaxias son las estructuras ligadas gravitacionalmente más comunes en
el universo. Más de la mitad de las galaxias están localizadas en grupos [54]. Los grupos de
galaxias presentan un amplio rango de masas y tamaños, desde pares, tripletas a grupos que
continenen unos pocos cientos de galaxias [1]. El incremento en la sensibilidad y un mayor
conjunto de datos disponibles hace posible mejorar los criterios de selección, un estudio
ı́ntegro y el alcanze de grupos más débiles. Esto abre la posibilidad para explorar grupos en
diferentes épocas y ambientes cosmológicos [16]. Los primeros estudios han sido focalizados
sobre grupos a bajo corrimiento al rojo 2, sin embargo desde algunos años atrás la situación
2Del inglés redshift : Representa el desplazamiento hacia el rojo observado en los espectros de las galaxias
debido a la expansión del Universo. Hubble sugirió que este desplazamiento es provocado por el efecto
Doppler y, como consecuencia, indica la velocidad de retroceso de las galaxias.
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ha venido cambiando. Caracteŕısticas de los grupos de galaxias en épocas cosmológicas
tempranas podŕıan ser una fuerte prueba para el paradigma de jerarquerización ΛCDM
y la teoŕıa de formación de galaxias. Nuevos estudios como el 2dFGRS y el SDSS han
incrementado nuestro entendimiento acerca de los grupos de galaxias [54]. Muchos estudios
apuntan los grupos como laboratorios para estudios astrof́ısicos: f́ısica del gas, formación de
galaxias, interacciones y dependencias morfológicas, materia oscura en pequeñas escalas,
núcleos activos de galaxias (AGN), etcétera. Contrario a tempranos presupuestos reclamos,
los grupos de galaxias trazan mucho mejor la estructura a gran escala del universo que los
cúmulos de galaxias [55] y proveen el enlace entre nuestro vecindario local y el universo
a grandes escalas [56]. Dada la rica abundancia de grupos de galaxias, estos pueden ser
usados como un puente en una escala intermedia entre galaxias aisladas y cúmulos de
galaxias. En particular, estudios de las distribuciones de materia oscura en grupos podŕıan
dar importantes pistas acerca de la naturaleza y distribución de la materia oscura en el
universo (e.g. Mendes de Oliveira et al. 2003).
1.3.2. Grupos compactos
Los grupos compactos son pequeños sistemas que contienen varias galaxias las cuales
tienen en proyección, separaciones t́ıpicas en el orden del diámetro de un miembro del
grupo [14]. El primero de estos grupos fue visto por Édouard Stephan en el año de 1877.
El quinteto de Stephan es un sistema que contiene cinco galaxias y es uno de los grupos
compactos más estudiados. Vease la figura (1.2). Hacia el año de 1948 Carl Keenan Seyfert
observó un sistema compuesto por seis galaxias. Considerado como uno de los grupos
compactos más densos, las componentes del sexteto de Seyfert, tienen una separación
de galaxia proyectada de 6.8h−1 kpc. 3 Observacionalmente varias muestras de grupos
de galaxias han sido estudiadas [20], [57], [16] (Mendes de Oliveira et al. 2003, Verdes-
Montenegro et al. 2005, Iovino 2002).
1.3.3. Cúmulos de galaxias
Un cúmulo de galaxias es la agrupación de varios tipos morfológicos de galaxias en una
pequeña región del cielo. Los cúmulos de galaxias son conjuntos de galaxias envueltas en
gas caliente y atraidas gravitacionalmente. En ocasiones se fusionan unas con otras. Los
3h es la constante de Hubble adimensional. h = H0/100 km s
−1 Mpc−1
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supercúmulos de galaxias son conformados por varios cúmulos de galaxias. Miden varios
cientos de miles de años luz. La v́ıa Láctea pertenece al Supercúmulo de Virgo.
1.3.4. Estructuras a gran escala
Galaxias y sistemas de galaxias son formadas debido a perturbaciones iniciales de
densidad a diferentes escalas. Perturbaciones cortas a una escala de varios megaparsecs dan
paso a la formación de galaxias, perturbaciones de mediana escala permiten la formación
de cúmulos de galaxias. Perturbaciones de una escala caracteŕıstica de ∼ 100 h−1 Mpc
están relacionadas con supercúmulos.
Se denomina supercúmulo de galaxias a las grandes estructuras de densidad relati-
vamente aislada en el Universo. Los supercúmulos consisten de cadenas de filamentos de
galaxias, grupos y cúmulos de galaxias y vacios entre ellos. Los supercúmulos no están
completamente aislados en el espacio. Filamentos de galaxias y cúmulos conectan super-
cúmulos vecinos en una sola red. Supercúmulos y vaćıos forman una banda continua que
se extiende sobre toda la parte observable del Universo [65].
La clasificación morfológica de las galaxias del grupo compacto que se estudian en este
trabajo es presentada en la tabla (3.3). El núcleo de dicho grupo compacto de galaxias es
mostrado en las figuras (3.1a y 4.3). El siguiente caṕıtulo está dedicado al estudio de la
cinemática galáctica.
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(a) NGC 1052 (b) NGC 185 (c) NGC 720
(d) NGC 1032 (e) NGC 1068 (f) NGC 1042 (g) NGC 0864 (h) NGC 1087
(i) NGC 1023 (j) NGC 0936 (k) NGC 0171 (l) NGC 0945 (m) NGC 1073
(n) NGC 0524 (ñ) NGC 0224 (o) NGC 0628 (p) NGC 0300 (q) NGC 0598
(r) NGC 1035 (s) NGC 1030 (t) NGC 1140
Figura 1.1: Clasificación de Hubble: Tipos de Galaxias eĺıpticas. a)E2, b)E3, c)E5. Notese de izquierda a derecha
el aumento en el grado de achatamiento. Tipos de Galaxias espirales. d)Sa,e)Sb,f)Sc,g)Sc II, h)Sc III. Tipos de
Galaxias espirales barradas. i)SB0, j)SB0/SBa, k)SBb I, l)SBc, m)SBc II Clasificación Actual de Galaxias espirales.
n)SA(rs)0+, ñ)SA(s)b II, o)SA(s)c, p)SA(s)d, q)SA(s)cd II-III Galaxia Peculiar r)pec s)S/P t)Irr Pec. Imagenes tomadas de
http://www.ngcicproject.org/dss/n/.
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En el presente caṕıtulo se estudian aspectos de la cinemática galáctica. En la primer
parte se tratan los temas relacionados con los observables cinemáticos en galaxias tales
como las velocidades de rotación y las velocidades de dispersión de las galaxias, luego se
analizan los espectros estelares y galácticos y se finaliza con la teoŕıa de correlación entre
espectros estelares y espectros galácticos.
La dinámica de las estrellas es definida mediante i) la función de distribución de
velocidades a lo largo de la ĺınea de visión LOSVD1 en todas las posiciones espaciales de
la galaxia en el cielo y ii) el potencial en el cual las estrellas se mueven [40]. Aún no es claro
que constantes observables son necesarias para recuperar tanto la función de distribución
y el potencial gravitacional de un sistema estelar, aunque el simple análisis dimensional
implica que esto podŕıa no ser posible sin el conocimiento completo de la LOSVD en
todas las posiciones espaciales de la galaxia en el cielo. Esto es además útil para explorar
como la LOSVD puede ser recuperada a partir de las observaciones [40].
A continuación se describe el movimiento de las galaxias a partir de la obtención de
una función de distribución de velocidades a lo largo de la ĺınea de visión [23].
2.1. Observables Cinemáticos en Galaxias
En galaxias externas, separadas por grandes distancias, no es posible medir movimien-
tos propios y paralajes de cada estrella. La información con la cual se cuenta son las
velocidades a lo largo de la ĺınea de visión (vlos) y las coordenadas angulares de posición
(α, δ). La mayoŕıa de la luz estelar de galaxias externas forman un continuo del cual se
extraen los promedios de propiedades estelares de un vasto número de estrellas que se mez-
clan a lo largo de la ĺınea de visión [23]. Si se asume entonces que los espectros de todas
las estrellas es dado por un espectro de referencia, entonces este simplemente se reduce
1De las siglas en inglés “Line Of Sight Velocity Distribution”.
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a la convolución entre tal espectro y la LOSVD, la cual puede ser recuperada mediante
la solución del problema inverso, por ejemplo deconvolucionando el espectro usando el
espectro de referencia [40]. Debido al cuidado especial requerido en la inversión, muchas
técnicas han sido desarrolladas en las últimas decadas para recuperar la LOSVD de los
datos. La evolución de las técnicas junto con el incremento en la rapidez computacional
han sido dirigidas principalmente al mejoramiento gradual de las técnicas de observación
y a la razón entre la señal y el ruido (S/N) de los datos.
Los primeros métodos usados estaban basados en la técnicas de Fourier, las cuales per-
mitieron a la LOSVD ser recuperada rápidamente a partir de un proceso de deconvolución
[43]. Métodos más recientes estan dirigidos hacia el ajuste de la LOSVD directamente en
el espacio de pixeles [52]. Las razones para esto son:
1. En el espacio de pixeles es fácil excluir las ĺıneas de emisión de gas o pixeles dañados
desde el ajuste, y tomar en cuenta un emparejamiento continuo directamente.
2. Los computadores actuales pueden soportan los grandes costos computacionales que
son requeridos.
3. La disponibilidad de las libreŕıas de alta resolución espectral estelar y galáctica
permite que el espectro de referencia sea cuidadosamente emparejado con el espectro
observado de la galaxia [64].
Las diferentes técnicas pueden además ser divididas acorde a cómo la LOSVD es derivada
de una manera no paramétrica [44], o paramétricamente como una función de un número
de parámetros. Para el último caso es siempre adoptada una parametrización de Gauss-
Hermite [52].Vease ecuación (17).
2.1.1. Velocidad Sistemática
El espectro de la luz recibida de un punto de una galaxia externa, es la suma de los
espectros de muchas estrellas sin resolver a lo largo de la ĺınea de visión a través de la
galaxia. Debido a que cada estrella tiene su propia velocidad a lo largo de la ĺınea de
visión, sus caracteŕısticas espectrales principales tales como ĺıneas de emisión o absorción
que ocurren naturalmente a determinada longitud de onda λ, podŕıan estar desplazadas
en cantidades diferentes para cada estrella ∆λ = (vlos/c)λ en donde vlos  c.
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Sea la velocidad espectral u definida por:
u ≡ c lnλ. (1)
A continuación se presenta la obtención de la anterior expresión: Sean u la velocidad







en la cual λR y λE son las longitudes de onda recibidas por el observador y emitidas por























Ahora bien, def́ınase x = u
c
y al lado izquierdo de la ecuación anterior se hace una aproxi-







con lo cual se obtiene,










Para valores del intervalo −1 < x ≤ 1, la función da como resultado,




= Ln(λR)− Ln(λE) = ∆Lnλ, (9)
con lo que finalmente queda demostrado que:
u = c∆Lnλ, (10)
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Figura 2.1: Espectros galáctico y estelar. Parte superior: espectro correspondiente a la galaxia espiral NGC 7174.
Parte inferior: espectro correspondiente a la estrella de calibración hd038212. Nótese que el ensanchamiento de las ĺıneas de
absorción en el espectro galáctico es mayor comparado con el espectro estelar.
con u2 − u1 = cLn∆λ.
Entonces el corrimiento de alguna caracteŕıstica espectral debe representar la velocidad
a lo largo de la ĺınea de visión en la forma
∆u = c∆λ/λ = vlos (11)
Por lo tanto la luz que es recibida a una velocidad espectral u debió ser emitida a una
velocidad espectral u− vlos
El resultado final de realizar la suma de todos los espectros desplazados podŕıa producir
un espectro compuesto en el cual las ĺıneas estelares de absorción aparezcan desplazadas
y ensanchadas como se muestra en la figura (2.1).
Para realizar un análisis cuantitativo al desplazamiento y ensanchamiento de las ĺıneas
de absorción en el espectro de la galaxia, se define una función (LOSVD), F (vlos) en
donde la cantidad de estrellas que contribuyen al espectro con velocidades a lo largo de la
ĺınea de visión entre vlos y vlos + dvlos está dada por F (vlos)dvlos. Para cualquier velocidad
espectral u en la galaxia, podŕıa observarse la luz de estrellas individuales que fue emitida
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en diferentes velocidades espectrales, para una estrella con vlos esta luz podŕıa ser originada
a una velocidad espectral de u−vlos, con desplazamiento Doppler u. Si se asume que todas
las estrellas tienen espectros intŕınsecamente idénticos, T (u), la intensidad recibida a una
velocidad espectral u de una estrella con vlos es T (u − vlos). Al sumar sobre todas las
estrellas se obtiene: 2
G(u) ∝
∫
dvlosF (vlos)T (u− vlos) (12)
La cinemática de una galaxia está codificada en la forma de cada una de las ĺıneas
espectrales. Si se separa cada espectro como la suma de una componente continua de
lenta variación y una componente de rápida variación que contiene la ĺıneas espectrales
T = Tcont + Tline. La convolución en la ecuación (12) significa que G es una versión algo
difuminada de T como se muestra en la figura (2.1).
Aśı la componente del espectro galáctico generado por la integral sobre la componenete
de variación lenta Tcont debe ser aśı mismo una función de variación lenta, Gcont. De
forma similar para la componente de rápida variación estelar y galáctica, Gline. Son estas
componentes de rápida variación las que permiten investigar la cinemática galáctica.
La ecuación (12) es la fórmula fundamental para el estudio de la cinemática estelar
en galaxias externas. Sea G(u) el espectro galáctico para una ĺınea de visión a través de
una galaxia y si se conoce el tipo de estrella de la cual la galaxia está hecha, T (u) puede
ser estimada usando el espectro de una estrella similar de nuestra galaxia. Con estas dos
cantidades la propiedad cinemática que puede ser derivada para cada ĺınea de visión a
través de una galaxia es F (vlos).
El lado izquierdo de la ecuación (12) representa la suma de la convolución entre las fun-
ciones F (vlos) y T (u−vlos), de la cual se puede aislar la LOSV D tomando la transformada
de Fourier de esta ecuación;
F̃ (k) ∝ G̃(k)
T̃ (k)
(13)
en donde F̃ ,G̃ y T̃ denotan las transformadas de Fourier de las funciones originales. En
principio se podŕıa solucionar F (vlos) directamente, tomando la transformada inversa de
la ecuación (13). Computacionalmente este enfoque es tentador con el requisito de que
2F (vlos) es la función de distribución de velocidades a lo largo de la ĺınea de visión y representa la
probabilidad de encontrar una estrella con velocidades entre vlos y vlos + dvlos. El término T (u− vlos) es
el espectro estelar y representa la densidad espectral (distribución de enerǵıa de una estrella en función
de la longitud de onda λ).
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las transformadas de Fourier y sus inversas puedan ser calculadas eficientemente usando
el algoritmo de la transformada rápida de Fourier (FFT). La figura (2.7) muestra las
transformadas de Fourier del espectro galáctico y del espectro estelar.
Otro método para la recuperación de la LOSVD descrita por la parametrización de
Gauss-Hermite es descrito a continuación. La recuperación paramétrica de la LOSVD
en el espacio de pixeles inicia con la creación de un espectro de galaxia modelo Gmod(x),
mediante la convolución de un espectro de referencia T (x) por una LOSVD parametrizada.
Tanto los espectros del objeto y el espectro de referencia son rebinados en longitudes de
onda a una escala lineal x = Lnλ, mientras que usualmente se preserva el número de
pixeles espectrales. Los mejores parámetros de ajuste de la LOSVD son determinados
minimizando χ2 la cual mide las coincidencias entre los espectros galácticos modelo y el










con ∆G(xn) la medida del error sobre G(xn).




ωk[B ∗ Tk](x) +
L∑
l=0
blP(v)l(x) wk ≥ 0, (16)
Donde
Tk es en general una libreria de K modelos galácticos o estelares.
B(x) = L(cx) es la función ampliada, con L(ν) la LOSVD, c la velocidad de la luz
y ∗ denota la convolución.
Pl(x) son los polinomios de Legendre de orden l y cuenta para diferencias de baja
frecuencia en forma entre la galaxia y los modelos.
Para cada L(ν) dado, la optimización de χ2 es un problema de variables acotadas lineales
de mı́nimos cuadrados para los pesos (w1, ..., wk, b0, ...bL) el cual puede ser resuelto con
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el algoritmo espećıfico BV LS o como un problema de programación cuadrático. Cuando
se está interesado en la determinación de los parámetros que definen L(ν) se asume que
todos los pesos de la ecuación (16) son siempre optimizados de esta manera.














con y = (v − v)/σ y Hm(y) los polinomios de Hermite. Con estas definiciones la min-
imización de χ2 en Ec.(14) es un problema de optimización de mı́nimos cuadrados no
lineal para los M parámetros (V, σ, h3, ..., hM). Se podŕıa hacer uso de la implementación
MINPACK del método Levenberg-Marquardt para problemas de mı́nimos cuadrados no
lineales.
2.1.2. Velocidades Estelares y Curvas de Rotación
Figura 2.2: La luz de las estrellas con movimiento propio a lo largo de la ĺınea de visión es recibida a través del telescopio.
La luz atravieza el Grism (En español Grisma: prisma calibrado que se encarga de dispersar la luz que llega). La información
distribuida en pixeles se transforma al espacio de longitudes de onda λ. Después de hacer la limpieza y calibración de los
espectros se realiza la correlación cruzada para extraer la cinemática de las galaxias.
Un método para calcular la velocidad promedio de una galaxia es el método de
correlación cruzada de Simkin, el cual luego fue desarrollado por Tonry & Davis en
1979 [43]. Se hace uso de la técnica de correlación cruzada para medir la similitud entre
dos espectros. En este trabajo los espectros corresponden a los de galaxias g(n), a los
cuales se les desean medir sus velocidades y los de las estrellas de calibración o espectros
de referencia t(n) los cuales sirven para realizar la comparación. En general, un espectro
galáctico corresponde a la suma de los espectros estelares de las poblaciones en la galaxia.
A continuación se realiza la descripción del método para la reducción de datos, elabo-
rado por Tonry & Davis en 1979 [43]. Sea el espectro de una galaxia dado por g(n) al cual
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se le quiere calcular su corrimiento al rojo z y su velocidad de dispersión. Los espectros de
referencia estelar t(n) han sido calibrados previamente y tienen corrimiento al rojo z = 0.
Los espectros se distribuyen en partes discretas, en un número de N bins etiquetados me-
diante el número de bin n. El valor de una longitud de onda dada λ en el espectro y el
número de bin n están relacionados mediante:




donde λc representa un parámetro de calibración.
n = A lnλ− A lnλc, (19)
haciendo la sustitución B = A lnλc y reemplazando en la expresión anterior se obtiene
finalmente:
n = A lnλ+B. (20)
Se asume que los espectros son periódicos de peŕıodo N para propósitos de la trasfor-
mada discreta de Fourier y funciones de correlación que de alĺı se derivan. Sea G(k) la





en donde las sumas corren desde 0 hasta N-1. De igual forma para el espectro de referencia





y sean σg y σt los errores cuadráticos medios de los respectivos espectros. Se calcula el















Finalmente se define la función de correlación 3 cruzada normalizada c(n) como





3La función de correlación R12(τ) o R21(τ) suministra una medida de la similitud o interdependencia
de dos funciones, teniendo en cuenta el desplazamiento τ de la una con respecto de la otra.
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teniendo en cuenta que el produto × en la correlación cruzada no es conmutativo. La
función de correlación es definida tal que si g(n) es igual a t(n) pero desplazada una
distancia d unidades, g×t(n) tendrá un pico igual a 1 en n = d. La respectiva transformada





en donde ∗ indica el complejo conjugado.
Convolución
Los espectros de las galaxias observadas son asumidos generalmente como la convolu-
ción entre un espectro de referencia escogido adecuadamente 4 y una función ampliada que
corresponde a la distribución de las poblaciones estelares a lo largo de la ĺınea de visión





la cual se expresa simbólicamente como
f(t) = f1(t)
∗f2(t). (27)
Si el espectro de la galaxia g(n) es algún múltiplo α del espectro de referencia t(n),
pero desplazado en una cantidad δ, entonces el espectro de la galaxia puede ser ampliado
por convolución con una función simétrica b(n), esto es
g(n) ∼= αt ∗ b(n− δ). (28)
Donde el śımbolo ∗ representa producto de convolución y no debe ser confundido con el
complejo conjugado. Para estimar los parámetros α y δ, se minimiza la expresión
χ2(α, δ; b) =
∑
n
[αt ∗ b(n− δ)− g(n)]2. (29)
Esta expresión muestra cómo los pesos o contribuciones de las ĺıneas fuertes toman mayor
valor que las ĺıneas débiles, lo cual es importante ya que las ĺıneas fuertes tendrán mejor
4Se escogen espectros de estrellas que sean del mismo tipo de las estrellas que conforman la galaxia
observada
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relación señal ruido. La anterior ecuación puede ser reescrita en el espacio de Fourier como:
χ2(α, δ; b) =
∑
k
[αT (k)B(k)e−2πikδ/N −G(k)]2. (30)
En primer lugar se debe filtrar cada espectro con una función pasa banda, con el fin
de filtrar frecuencias en cierto rango antes de realizar el análisis por la transformada de
Fourier, aśı algunas componentes de la transformada de Fourier son removidas y otras
conservadas de acuerdo con la importancia dentro del filtro. El segundo grupo de pesos
son determinados mediante un ajuste de mı́nimos cuadrados al pico de correlación, el
ajuste afecta más algunas componentes de Fourier que otras. Reescribiendo χ2
χ2(α, δ; b) = α2
∑
t ∗ b(n− δ)2 − 2α
∑
t ∗ b(n− δ)g(n) +
∑
g(n)2







(t ∗ b)2. (32)
A continuación se hace la demostración para el segundo término de la derecha en la
igualdad:∑
t ∗ b(n− δ)g(n)∫
dxg(x)
∫
t(x′)b(x′ − (x− δ))dx′∫ ∫
g(x)t(x′)b(x′ − x+ δ)dx′dx
sustitución,
u = x− x′; du = −dx′






g(x)t(x− u)dx b(δ − u)du
el cual corresponde a la convolución de c y b,∑
t ∗ b(n− δ)g(n) = c(u) ∗ b(δ)
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= 2αNσ2t∗b − 2Nσgσtc ∗ b(δ)]
= 2N [ασ2t∗b − σgσtc ∗ b(δ)],
(33)




c ∗ b(δ). (34)
Sustituyendo este valor en la ecuación (31) se obtiene











Para continuar, otras consideraciones más espećıficas deben ser hechas acerca de t, c











Se asume también que el mayor pico en c(n) tiene forma aproximada de gaussiana, centrada












Finalmente se supone que t(n) tiene una transformada de Fourier que es aproximamente
gaussiana en amplitud, sin restricciones en la fase y una adecuada dispersión para que una
caracteŕıstica t́ıpica en t(n) tenga ancho τ :







































σ2 + τ 2
,
(42)
y para c ∗ b(δ) se tiene:























Aunque de hecho, c(n) y t(n) pueden no ser realmente gaussianas, estas son aproxi-
maciones válidas. El parámetro δ es escogido como el centro de el pico mayor en c(n) y
mientras el pico sea simétrico, este prodŕıa ser también el centro del pico mayor en
1
σt∗b
c ∗ b(δ). (44)




















(σ2 + τ 2)−3/4(σ2 + µ2)−3/2[σ2 + µ2 − 2(σ2 + τ 2)].
(45)
Aśı el valor de σ que minimiza χ2 es:
σ2 = µ2 − 2τ 2. (46)
Esto es razonable; el ancho del pico de la correlación cruzada es un promedio de los
anchos de las ĺıneas de las galaxias sumados cuadráticamente a los anchos de las ĺıneas
de los espectros de referencia, y es además la suma cuadrática de los anchos estelares y el
ancho de la velocidad ensanchada. Si el ensanchamiento instrumental es el mismo para los
espectros galáctico y estelar, este es cancelado en la substracción.
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El espectro de la galaxia es correlacionado contra el espectro de referencia y el pico
resultante es ajustado por una función simétrica suave (cuadrática polinomial). La altura
central de este ajuste determina a α, el centro es δ y el ancho en conjunción con el ancho
de la plantilla provee σ. Algunas de estas caracteŕısticas pueden ser observadas en la figura
(2.9)
Función de Correlación Cruzada FXCOR
La tarea fxcor del paquete rv de IRAF usa la correlación cruzada de Fourier, método
desarrollado por Tonry y Davis [43]. Este método involucra la correlación de un espectro
de corrimiento al rojo y velocidad de dispersión desconocida (espectro objeto) con otro
(espectro template o de referencia), de corrimiento cero y velocidad de dispersión conocida.
La tarea devuelve valores para el corrimiento del espectro objeto en la forma de cz desde
la ubicación del pico de correlación cruzada, aśı mismo como el pico de la anchura a la
altura media (FWHM, del inglés Full Width at Half Maximum) el cual está relacionado a
la velocidad de dispersión σ [51].
Fxcor fue usado en un proceso interactivo para obtener las velocidades radiales prome-
dio de las galaxias. Las intensidades de uno de los espectros galáctico y uno estelar usados
en la tarea fxcor como función de la longitud de onda son mostrados en las figuras (2.3)
y (2.4).
Al aplicar la tarea fxcor y trabajar en el rango entre 4600 ≤ λ ≤ 5940 Å, se obtuvieron
los resultados correspondientes al análisis cinemático realizado al núcleo compacto de
galaxias de Hickson 90 los cuales son presentados en el caṕıtulo 4.
2.1.3. Estimación de Redshift y Velocidad de dispersión
La estimación de corrimiento al rojo para el grupo de galaxias es calculado mediante





que en promedio para el núcleo compacto de galaxias Hickson 90 con velocidad radial
v = 2621 km/s es de z = 0.0087, valor muy cercano comparado con el reportado [42] en
las bases de datos z = 0.0089.
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Figura 2.3: Espectro de galaxia. Este es uno de los espectros obtenidos de la galaxia de disco H90d. Se presenta la
intensidad de la luz captada como función de la longitud de onda.
2.2. Observables desde Espectros Galácticos
Los espectros de la galaxia espiral NGC 7174 y de una estrella de tipo espectral G6 se
muestran en la figura (2.1).
Isaac Newton fue el primero en descomponer la luz blanca en colores separados medi-
ante dispersión a través de un prisma. Sin embargo fue hasta 1752 que T. Melvill mostró
que la luz de un gas incandescente está compuesta por un número discreto de longitudes
de onda, ahora llamadas ĺıneas de emisión debido a que las correspondientes ĺıneas apare-
cen sobre una placa fotográfica. Tales ĺıneas de emisión aparecen en general cuando una
descarga eléctrica pasa a través de un gas. Con el tiempo se descubrió que los átomos tam-
bién exhiben ĺıneas espectrales de absorción cuando estos son expuestos a luz que tiene un
espectro continuo [26].
El f́ısico alemán Joseph van Fraunhofer en los inicios del siglo XIX fue el primero en
observar las ĺıneas de absorción del Sol. Hacia la década de 1860 Angelo Secchi agrupó
los espectros estelares en cinco grupos, en el cual estrellas de tipo I presentan ĺıneas de
hidrógeno muy fuertes, estrellas con ĺıneas fuertes de iones metálicos como el hierro y
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Figura 2.4: Espectro de referencia estelar. Este espectro corresponde a la estrella hd083212. Se presenta la intensidad
de la luz captada como función de la longitud de onda.
el calcio se denominaron de tipo II y estrellas con bandas anchas de absorción que van
oscureciendose hacia el azul fueron llamadas de tipo III [39].
2.2.1. Espectros Estelares
Un proyecto de clasificación de espectros de una gran cantidad de estrellas fue llevado
a cabo por tres astrónomas del observatorio de Harvard: Williamina Fleming, Annie Jump
Canon y Antonia Maury, cuyo resultado fue el cátalogo de Henry Draper, nombre de quien
financió el estudio, el cual fue publicado entre los años de 1918 y 1924 con un total de
225300 estrellas. En la clasificación de Harvard, el orden de las clases espectrales llegó a
ser O,B,A, F,G,K,M , el cual se preserva hasta ahora. Cada una de las clases espectrales
estan divididas en 10 partes, aśı una estrella F0 precede a una A9. Hacia 1940 y 1950 se
pudo encontrar que la principal diferencia que determina el tipo espectral de una estrella
radica en la temperatura superficial. Estrellas con fuertes ĺıneas de Helio ionizado (HeII),
las cuales fueron llamadas estrellas O en el sistema de Harvard con temperaturas cercanas
a 40000 K podŕıan hacer que estos iones aparecieran en las atmósferas estelares en can-
tidades apreciables para producir absorción. Las estrellas de tipo M tienen temperaturas
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Figura 2.5: Tarea FXCOR correlación cruzada.
superficiales del orden de 3000 K y bandas de absorción oscura producidas por moléculas.
Las estrellas con temperaturas intermedias del orden de 10000 K clasificadas como tipo
A, presentan ĺıneas de hidrógeno [47].
2.2.2. Espectros Galácticos
Considerando las galaxias como puros sistemas estelares, el espectro observado en
cierta posición del cielo (luminosidad ponderada) es la suma de los espectros estelares
individuales desplazados de acuerdo a sus velocidades en la ĺınea de visión [40]. Espectros
de galaxias observados son generalmente asumidos como la convolución de un espectro
escogido adecuadamente y una función ampliada. Esta función ampliada corresponde a la
distribución de estrellas a lo largo de la ĺınea de visión de velocidades también referenciado
como el pef́ıl de ĺınea, generalmente considerado como una gaussiana. Esta da un ajuste
conveniente para muchos de los espectros observados [52].
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Figura 2.6: Tarea FXCOR modo espectros.
2.3. Correlación
Para realizar la correlación entre los espectros estelares y galácticos se procede como
se menciona a continuación. Se crea un archivo de texto llamado estrellas (ls hd ∗ .f its >
estrellas) que contiene la lista de las 10 estrellas usadas para la calibración. Al ingresar a
la tarea fxcor de Iraf se ingresa el nombre del archivo que contiene el espectro del objeto
mxu#.f its y luego el nombre del archivo que contiene el espectro de la estrella, en este
caso se ingresa el nombre del archivo creado precedido con el śımbolo arroba @estrellas.
Se pasa al modo espectro digitando la tecla s, se seleccionan simultaneamente las regiones
del objeto y estrella a ser correlacionados con la tecla b (ver figura 2.8), se observa la
correlación y los datos obtenidos para las velocidades con la tecla q con lo cual se retorna
a la correlación ver figura (2.9). n para correlacionar el objeto con la siguiente estrella de
la lista digitando el nombre de salida del archivo de texto m1 que contiene la información
con todos los resultados obtenidos en el proceso de la correlación (ver figura 2.10).
El análisis cinemático al núcleo del grupo compacto de galaxias HCG 90 es estudiado
en detalle en el caṕıtulo 4. En el siguiente caṕıtulo se estudian los grupos compactos de
galaxias de Hickson, haciendo énfasis en el grupo compacto número 90.
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Figura 2.7: Tarea FXCOR modo transformada de Fourier: Se muestran las transformadas de Fourier para el espectros
galáctico (panel superior) y el espectro de referencia estelar (panel inferior).
Figura 2.8: Espectros galáctico y estelar del objeto mxu10.fits y la estrella de referencia hd083212 respectivamente.
Tarea fxcor del paquete rv de Iraf, modo ”spectrum”.
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Figura 2.9: Correlación obtenida entre los espectros galáctico y estelar del objeto mxu10.fits y la estrella de referencia
hd083212.
Figura 2.10: Parte del archivo de texto que contiene la información obtenida al realizar la correlación cruzada entre el
objeto mxu11.fits y la lista de estrellas @estrellas.
CAPÍTULO 3
GRUPOS COMPACTOS DE HICKSON
En este caṕıtulo se aborda el tema de los grupos compactos de galaxias de Hickson.
En la primer parte se dan las caracteŕısticas generales de los grupos compactos y seguido
se describe el grupo compacto de Hickson 90 el cual es el tema de estudio del presente
trabajo. Luego se analizan las generalidades y propiedades de dicho grupo y se finaliza con
la reducción de los datos.
Entender los principales aspectos acerca de los grupos de galaxias es uno de los tópicos
más importantes en astronomı́a y cosmoloǵıa moderna. Cerca del 50 % de las galaxias en el
universo viven en grupos de galaxias. Una muestra importante de grupos de galaxias cer-
canas son los Grupos Compactos de Hickson (HCGs). Debido a sus propiedades peculiares
como perfiles de alta densidad de masa y muy bajas velocidades de dispersión, los grupos
de Hickson son los laboratorios perfectos para estudiar interacciones galaxia-galaxia, efec-
tos de gas sobre la evolución cinemática y morfológica de las galaxias y la materia oscura
en escalas intermedias presente en estos [1].
Varios estudios acerca de los grupos de galaxias han sido realizados, uno de estos es
el trabajo pionero de Paul Hickson en 1982 [2]. Los grupos compactos de Hickson son
pequeños sistemas de galaxias agrupadas, con separaciones proyectadas en el cielo de al-
gunos diámetros galácticos. Paul Hickson obtuvo un primer catálogo de grupos compactos
mediante una búsqueda sistemática hecha en el Palomar Observatory Sky Survey (POSS)
de 100 grupos compactos de galaxias. Los grupos fueron seleccionados de acuerdo a las
magnitudes del grupo de galaxias, la similitud de sus caracteŕısticas morfológicas y cor-
rimientos al rojo cercanos promediados en z ∼ 0.03 [14] y velocidades cosmológicas del
orden de cz ∼ 3000 km/s.
Los grupos compactos de galaxias de Hickson son pequeños sistemas en una densa y
aislada configuración en el cielo [14].Su contenido galáctico consiste entre tres a siete galax-
ias mayores. Las propiedades f́ısicas y dinámicas de HCGs son realmente peculiares. Junto
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con los centros de cúmulos de galaxias estos son las regiones más densas del universo cono-
cido; pero opuesto a los cúmulos de galaxias, donde las velocidades t́ıpicas de dispersión
de las galaxias son 1000 km s−1, la velocidad de dispersión en HCGs es mucho más baja,
siendo del mismo orden de la velocidad de dispersión interna de las estrellas en galaxias.
La velocidad de dispersión promedio en la muestra de Hickson es del orden de 200 km s−1
(Hickson 1982). Los hechos peculiares mencionados anteriormente sugieren que HCGs son
laboratorios perfectos para estudiar interacciones galaxia-galaxia, efectos del medio intra-
grupal sobre transformaciones de galaxias y correlaciones morfoloǵıa-cinemática. La f́ısica
en grupos compactos podŕıa proveer analoǵıas para jerarquizar formación de galaxias en
el universo temprano [1].
Los criterios de selección más importantes usados por Hickson [2] al denominar un
grupo compacto fueron:
Población: N ≥ 4. El número total de miembros del grupo compacto debe ser de 4
a 10 galaxias. Las galaxias del grupo deben estar en un rango de 3 magnitudes y en
general la magnitud total mG ≤ 13.0 [35].
Aislamiento: θN ≥ 3θG; con θG el diámetro angular de la circunferencia que contiene
los centros geométricos de las galaxias del grupo compacto y θN el diámetro angular
de los ćırculos concéntricos mayores que no contiene otras galaxias dentro de este
rango de magnitud o brillo.
Brillo superficial promedio: La magnitud total de las galaxias del grupo, promediadas
sobre el ćırculo más pequeño con diámetro angular θG que contiene sus centros
geométricos. µG < 26.0 mag arsec
−2 [2].
Los grupos compactos de galaxias fueron clasificados y etiquetados de acuerdo al tipo
morfológico seguido por el rango de magnitudes. Un HCG es de tipo S si la galaxia más
brillante del grupo es una espiral, de tipo E si la galaxia más brillante del grupo no es
una espiral. Cada una de las anteriores letras seguidas por un número romano el cual
indica un valor condicionado para la diferencia entre las magnitudes de la galaxia más
brillante ma y la segunda más brillante mb del grupo compacto. I si ma −mb ≥ 1.0, II
si 0.5 ≤ ma −mb < 1.0 y III si ma −mb < 0.5. La tabla (3.1) muestra los criterios de
selección usados por Hickson para el grupo compacto número 90. El grupo se observa en
la figura (3.2).
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Nombre α (h m s) δ (◦ ’ ”) Tipo Ns N θG mG ma µG z Nombres
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8) (9) (10) (11) (12)
HCG90 21 59 11 -32 12 30 EIII 0 4 7.4 9.1 10.1 22.1 0.009 NGC 7172
Tabla 3.1: Caracteŕısticas del grupo compacto Hickson 90 (1) Nombre y número del Grupo, (2)-(3) Coordenadas del
grupo: Coordenadas 1950 (FK4) del centro del ćırculo que encierra el grupo, (4) Tipo: Clasificación del grupo §3, (5) Número
de galaxias clasificadas como espirales, (6) Número de galaxias en las tres magnitudes más brillantes, (7) Tamaño angular:
Diámetro en minutos de arco que contiene al grupo, (8) Magnitud total: Magnitud total E de galaxias en el tope de las
tres magnitudes, (9) Galaxia más brillante: Magnitud de la E más brillante del grupo de galaxias, (10) Brillo superficial
medio: Promedio de brillo superficial en E, (11) Redshift: Corrimiento al rojo de la galaxia más brillante, (12) Nombre: Otras
designaciones.
De las 451 galaxias que conforman los 100 grupos compactos del catálogo de Hickson,
los porcentajes de las galaxias clasificadas morfológicamente corresponden a 43 % para
las espirales, un 31 % para las eĺıpticas y otros tipos de galaxias como las lenticulares o
con formas de lentes sin estructura espiral con un 26 % (Hickson 1982). La fracción de
tipos de galaxias está relacionada con el brillo superficial promedio. Cerca de la mitad
de las galaxias más brillantes en los grupos compactos son espirales. El brillo superficial
promedio de los grupos de tipo S, es 0.84 mag menor que los grupos de tipo E. Los grupos
que continen galaxias espirales brillantes son en promedio, menos compactos que aquellos
que no. No hay relación entre cuan compacto es el grupo y el tipo de la galaxia más
brillante. Los grupos que contienen una galaxia eĺıptica brillante tienden a contener menos
galaxias relativamente débiles en comparación a los grupos que contienen una galaxia
espiral brillante. No hay evidencia de que una gran fracción de las galaxias más brillantes
en los grupos sean productos de colisiones entre galaxias [2].
La muestra de grupos compactos en el catálogo de Hickson muestra que los HCGs
habitan en el universo cercano, aunque el corrimiento al rojo promedio de la muestra es
de < z >= 0.030, se espera a partir de estudios cosmológicos encontrar grupos de galaxias
con corrimientos al rojo mayores ( [14] y referencias alĺı). Una nueva muestra de grupos
compactos (SCG, Iovino, 2000) ha sido obtenida haciendo uso de COSMOS Facility en
Royal Observatory of Edinburgh por Iovino. En su trabajo, un refinamiento substancial
acerca de los miembros del grupo, compactación y aislamiento fue aplicado (Prandoni,
Iovino & MacGillivray, 1994). Después de varias y diferentes pruebas a los miembros, ella
d́ıo un nuevo catálogo de grupos compactos del sur (Southern Catalog of compact Groups
SCG). Adicionalmente la información del corrimiento al rojo para el estudio SCG, Pompey
(Pompey et al. 2003) inició explorando la evolución de galaxias en grupos compactos.
Aunque todos los esfuerzos hechos en el entendimiento del rol de grupos en teoŕıas de
formación de galaxias, muchas preguntas importantes aún permanecen abiertas (Eke 2004,
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Iovino 2002). Especialmente los Grupos Compactos parecen ser una paradoja dinámica.
Fuerte interacción de galaxia combinada con baja velocidad de dispersión hace dif́ıcil
explicar la muestra de Hickson localizada cosmológicamente a muy bajo corrimiento al
rojo. Muchos más grupos fósiles y grandes eĺıpticas son esperadas a ser el producto de
fusiones CGs, sin embargo, grupos fósiles están más relacionados a cúmulos pobres que a
productos finales de fusión (Andernach 2006).
Grupos de Hickson han sido también estudiados en diferentes longitudes de onda y sus
propiedades f́ısicas exploradas en diferentes escalas, desde fuertes interacciones de galaxia
(Johnson et al. 2006), gas ionizado a propiedades extendidas de rayos X (Mulchaey 2000
y referencias alĺı). Recientemente grandes investigaciones acerca de propiedades infrarojas
de grupos compactos y su actividad de formación estelar a sido lograda (Johnson et al.
2007). La siguiente sección describe el Grupo Compacto Hickson 90.
Una pregunta abierta acerca HCGs es el contenido de materia oscura. Debido a la alta
densidad de masa y baja velocidad de dispersión el tiempo de cruze es mucho más pequeño
que el tiempo de Hubble y el escenario más natural es tal que ellos podŕıan fusionarse en
un tiempo más corto. La estructura final esperada es un grupo fosil con probablemente una
gran galaxia eĺıptica en el centro. Una posible explicación de por que HCGs están aun en tal
estado dinámico de una fusión no completa, está soportada por simulaciones numéricas, es
que HCGs están sumergidos en un halo de materia oscura (Hickson 1997, Gómez-Flechoso
2001), pero por otro lado también es conocido que el contenido de materia oscura de
HCGs es pobre en comparación con cúmulos de galaxias y “grupos pobres” (Longo et al.
1994). Por largo tiempo la realidad de HCGs como estructuras acotadas gravitacionalmente
fue cuestionada (Hernquist et al. 1995, Mamon 1986, Hickson & Rood 1998). Desde las
propiedades dinámicas, varios autores apuntan a que una gran fracción de HCGs eran
superposiciones de galaxias en la ĺınea de visión. Pero las observaciones en rayos X del gas
intragrupal en HCGs mostrarón que ellos son estructuras acotadas f́ısicamente (Ponman et
al. 1996). De estudios de rayos X realizados a grupos de galaxias, muestran que en general
la emisión no está centrada en alguna galaxia en particular, lo cual significa que los grupos
no son estructuras muy evolucionadas en un masivo y concentrado halo de materia oscura
(Gómez-Flechoso et al. 2001). Osmomd et al. (Osmomd & Ponman. 2004) usando datos
del satélite ROSAT han estudiado una muestra de 60 grupos incluyendo algunos HCGs y
particularmente HCG 90 extendiendo trabajos previos en rayos X para grupos de galaxias.
Para un revisión extensa de propiedades rayos X sobre HCGs ver (Mulchaey et al. 1996).[1]
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3.1. Grupo Compacto Hickson 90
El Grupo Compacto de galaxias de Hickson número 901, visto por primer vez por Rubin
(1974) [18] y catalogado luego por Paul Hickson en 1982 [17] se halla localizado en la
constelación de Piscis Austrinus a una distancia reportada de 33.15 h−1 Mpc (Faber et
al. 1989, h es la constante adimensional de Hubble H0/100 km sec
−1 Mpc−1) [48].
HCG 90 está conformado por cuatro galaxias brillantes; 2 de tipo tard́ıo NGC 7172
(H90a), NGC 7174 (H90d) y 2 de tipo temprano NGC 7173 (H90c), NGC 7176 (H90b). Ver
figura (3.2). En un área de 6
′ × 6′ tres de esas galaxias (H90b, H90c y H90d) localizadas
en el núcleo de HCG 90 muestran fuerte interacción. H90d la cual se halla más aislada del
núcleo posee una estructura distorsionada. Estudios indican que el ambiente que rodea el
núcleo está en proceso de fusión y la ĺınea de emisión de gas asociado a la eĺıptica H90c
tiene un origen externo con la espiral H90d actuando como la reserva para este gas.
La velocidad sistémica promedio de el grupo fue estimada en 2643 km s−1 con veloci-
dades de dispersión para las galaxias del orden de ' 100 km s−1 (Hickson 1982). Es común
encontrar en la literatura la descripción de HCG 90 como un núcleo denso de tres galaxias
interactuantes (H90b, H90c y H90d) en una región de área 1.6′ × 1.6′ (Figura 4.15d) el
cual está rodeado por un extenso grupo perdido (White et al. 2003, Carvalho et al. 1997).
En un área mayor de 1.5◦ × 1.5◦ se identifican 19 miembros con velocidades radiales del
orden de 2600 km/s y velocidades de dispersión del orden de 190 km/s [34], [17].
3.1.1. Descripción
Las caracteŕısticas principales de HCG 90 dadas en el catálogo de Hickson (1982) [2]
y en el catálogo de Grupos Compactos del Sur por Iovino (2002) [16] se presentan en las
tablas (3.1) y (3.2) respectivamente. En la figura (3.1a) se muestra la posición en el sistema
de coordenadas ecuatoriales absolutas (J2000.0) para el núcleo de HCG 90.
Información para cada una de las cuatro galaxias brillantes de HCG 90 es presentada
en la tabla 3.3. Alĺı se muestran los datos correspondientes a el número de designación
NGC (New General Catalog), nombre asignado dentro del grupo, clasificación morfológica,
ubicación en cordenadas ecuatoriales dadas por la asención recta y la declinación para la
1En adelante será notado como HCG 90 (Hickson Compact Group 90).
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Nombre α (h m s) δ (◦ ’ ”) mBrill n Rgr mgr µgr ∆µgr ∆magcom ∆magiso
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8) (9) (10) (11)
2159-3210 22 02 6.3 -31 55 48 12.61 4 3.66 12.03 24.99 4.9 0.95 2.21
Tabla 3.2: Parámetros principales SCG (Iovino 2002)[16] relacionados con el grupo compacto Hickson 90. (1) Nombre
correspondiente en el catálogo de Grupos Compactos del Sur: Número del Grupo, (2)-(3) Coordenadas del grupo: Asención
Recta y Declinación (Coordenadas J2000.0 del centro del ćıculo más pequeño que encierra el grupo), (4) Galaxia más
brillante: Magnitud bj de la galaxia más brillante del grupo, (5) Número de miembros del grupo, (6) El radio del grupo
Rgr en arcominutos (radio del ćıculo más pequeño que encierra los miembros del grupo), (7) Magnitud total bj del grupo
mgr, obtenida mediante la suma de los flujos de los miembros del grupo, (8) Brillo superficial medio µgr del grupo (bj mag
arcsec−2) medida como la magnitud total de las galaxias miembro promediadas sobre el ćırculo que define el grupo, (9)
Contraste de brillo superficial ∆µgr del grupo, (10) Intervalo de magnitud entre los miembros del grupo más brillante y
más débil, (11) Intervalo de magnitud entre el miembro del grupo más brillante y el intruso más brillante en el anillo de
aislamiento.
época J2000.0 [42] y el tamaño angular [17]. El corrimiento al rojo para la muestra en
HCG 90 es muy bajo, el cual es estimado desde NGC 7172 como z = 0.009 (Hickson
1982). El cuarto miembro, NGC 7172 es una galaxia Seyfert 2 localizada a 6′ al norte del
núcleo. NGC 7172 ha sido identificada como una fuerte fuente de emisión de rayos X (ver
Akyla et al. 2001 y referencias alĺı). Muchos de los estudios hechos sobre HCG 90 están
concentrados en el núcleo del grupo (Longo et al. 1994, Plana et al. 1998, White et al.
2003) [1].
Emisión de rayos X difusos del gas intragrupo de HCG 90 es detectado sobre los 2′
desde el núcleo. Los contornos de los rayos X están centrados entorno al núcleo de tres
galaxias aunque no hay un ĺımite claro para el tamaño de tal región de emisión. Para una
muestra combinada de rayos X de nueve grupos incluyendo HCG 90, Mulchaey & Zabludoff
encontraron una tendencia de velocidad de dispersión constante con el incremento del
radio del grupo, sugiriendo que los grupos estan incrustados en un halo de materia oscura
común (Mulchaey & Zabludoff 1998). El gas caliente ha sido usado también por Plana
y colaboradores para estudiar la interacción y el estado evolutivo de HCG 90 (Plana et
al., 1998). Imagenes profundas y datos de rayos X del Chandra X-Ray Observatory fueron
usados por White et al. 2003 para estudiar el ambiente común de la luz difusa entorno
al núcleo en HCG 90. Los resultados del estudio realizado por White y colaboradores son
un poco controversiales, mientras las emisiones de rayos X del medio intragrupal indican
que HCG 90 es un grupo sin evolución, el ambiente estelar entorno al núcleo muestran
una muy estrecha distribución de color rojo, sugiriendo que HCG 90 es un viejo grupo en
proceso de fusión. Para una completa información acerca de las propiedades de los rayos
X en HCG 90 ver (White et al. 2003, Osmund & Ponmann 2004).
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Nombre HCG 90 Tipo α (h m s) δ (◦ ’ ”) Diámetro angular (arcmin)
(1) (2) (3) (4) (5) (6)
NGC 7172 H90a LT 22 02 01.9 -31 52 11.6 2.0
NGC 7176 H90b E0 22 02 08.5 -31 59 23.3 1.0
NGC 7173 H90c E0 22 02 03.2 -31 58 25.3 1.2
NGC 7174 H90d Irr 22 02 06.8 -31 59 36.5 2.3
Tabla 3.3: Caracteŕısticas del grupo compacto Hickson 90. (1) Número de designación NGC (New General Catalog), (2)
Nombre asignado dentro del grupo, (3) clasificación morfológica, (4-5) Ubicación en cordenadas ecuatoriales dadas por la
asención recta y la declinación para la época J2000 y (6) Tamaño angular.
3.2. Generalidades
HCG 90 es un grupo de tipo EIII sin galaxias espirales (NS = 0) y cuatro galaxias
que difieren hasta en tres magnitudes respecto de la más brillante (N = 4). El tamaño
angular, es decir el diámetro angular en minutos de arco del ćırculo que contiene al grupo
es θG = 7.4. La magnitud total en el grupo de galaxias es (mG = 9.1), la galaxia más
brillante del grupo tiene una magnitud de ma = 10.1. El brillo superficial promedio del
grupo es µG = 22.1 mag arsec
−2, y el corrimiento al rojo de la galaxia más brillante es
z = 0.009. Otras designaciónes conocidas para este grupo compacto son (N7171, M59,
LGG 450, Klemola 34) [2, 15]. Vease tabla (3.1).
Junto con las cuatro gigantes galaxias brillantes, varios canditatos pertenecientes a
HCG 90 han sido identificados. Desde las observaciones espectroscópicas de una región
circular con d́ıametro d = 1◦, centrado en el grupo, han sido identificados cinco nuevos
miembros (Carvalho et al. 1997). El sistema ampliado tiene una velocidad de dispersión de
σv ' 166 km s−1. Si una gran región (1.5◦ × 1.5◦) es considerada el número de miembros
incrementa, 19 miembros pueden ser identificados con velocidad de ' 2600 km s−1 y
velocidad de dispersión de σv ' 190 km s−1 (Plana et al. 1998, White et al. 2003).
3.3. Propiedades
Miembros de grupo: Las principales caracteŕısticas morfológicas y cinemáticas para las
galaxias de HCG 90 son descritas a continuación.
NGC 7172 (H90a) Es una galaxia Seyfert 2 de tipo tard́ıo 2, y una fuerte fuente de
rayos X y radio que emite en longitudes de onda entre 6 y 20 cm. No parece estar
2Edwin Hubble se refirió a las galaxias eĺıpticas como galaxias de “tipo temprano”, porque pensó que
evolucionaŕıan hasta convertirse en galaxias espirales a las que llamaba de “tipo tard́ıo”.
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interactuando con los miembros del núcleo del grupo [17]. Es el único miembro en
que se ha detectado hidrógeno neutro HI .
NGC 7176 (H90b) Es una galaxia de tipo temprano que podŕıa ser clasificada como
una verdadera S0. Clasificada morfológicamente como una galaxia eĺıptica. E0 por
Hickson y E + pec en el catálogo RC3 [41]. El P.A 3 del eje mayor de esta galaxia
es 55◦ [15]. La velocidad sistémica es 2525 km s−1 ± 29 km s−1 [35].
NGC 7173 (H90c) Clasificada morfológicamente como una galaxia eĺıptica E0 por
Hickson [41] y E+pec en el catálogo RC3 [15]. Debido a su baja eĺıpticidad (ε = 0.26)
se hace más dif́ıcil determinar el P.A del eje mayor (Ver figura 4.6) en la parte interna
es 60◦ y en la parte externa de la galaxia alcanza los 130◦ [15], posee un disco de
gas ionizado el cual rota alrededor de un eje orientado 60◦ con respecto al eje de
rotación estelar. La fuerte interacción en el núcleo del grupo dificulta medir el P.A
de la galaxia después de alguna distancia angular desde el centro del grupo. La
velocidad sistémica usando ĺıneas de absorción es 2696 km s−1 ± 24 km s−1 [35]
NGC 7174 (H90d) Es una galaxia irregular de tipo tard́ıo clasificada como un AGN.
Clasificada morfológicamente como una galaxia irregular Irr por Hickson [41] y como
una espiral de tipo temprano en el catálogo RC3 [15]. El PA del eje mayor es ∼ 80◦
Considerada como la reserva de gas del grupo. Esta galaxia altamente perturbada,
presenta fuerte interacción con H90b [15]. La velocidad sistémica para esta galaxia
ha sido estimada a ser 2659 km s−1 ± 9 km s−1[35].
Otro aspecto de interés es el ambiente estelar en común de las tres galaxias que se
encuentran en el núcleo del grupo compacto. Aunque la componente de gas caliente usual-
mente contribuye sólo con una pequeña fracción de la masa total de una galaxia, esta
responde rápidamente a perturbaciones gravitacionales y puede además permitir un estu-
dio detallado de la historia reciente de las interacciones y acreciones del sistema [15]
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3.4. Reducción de Datos
El conjunto de datos y los pasos para la reducción son descritos en esta sección. Para
muchos de los pasos realizados un manual computacional fue desarrollado. Las observa-
ciones fueron llevadas a cabo en mayo de 2002 con el VLT-FORS2 facility en el European
Southern Observatory, Chile. El conjunto de datos espectroscópicos consiste en una más-
cara MXU (mask exchange unit) y dos longslit en el núcleo de HCG 90. El rango de
longitud espectral está entre 4500-5750Å. El grism usado fue el 1400V. El grism tiene una
dispersión de 0.62Åpix−1. La velocidad de resolución en este caso es ' 50 km s−1. Las
caracteŕısticas principales de las observaciones son mostradas en la tabla 3.4 y en la tabla
3.5.
Fecha Longitud de Rendija Tiempo de Exposición Seeing
2002-05-13 1 arcsec 1200s 0.98
Tabla 3.4: Máscara MXU.
Fecha Longitud de Rendija Tiempo de Exposición P.A Seeing
2002-05-10 460 arcsec 1800s 132◦ 1.63
2002-05-10 485 arcsec 3600s 72◦ 1.38
Tabla 3.5: Rendija larga.
Un conjunto de espectros para calibración de lámparas, imágenes flat-field del domo
fueron obtenidas durante el mismo tiempo de observación. Ver figura (3.3).
La reducción estándar de los datos fue desarrollada con los paquetes de IRAF .4 Los
Bias de las máscaras de exposición fueron corregidos y combinados usando un algoritmo
para remover rayos cósmicos. Después de la sustracción por bias y remover pixeles dañados,
las imagenes combinadas fueron normalizadas mediante la tarea response de IRAF , usan-
do el espectro dome-flat promediado perpendicularmente a la dirección de dispersión. El
espectro MXU de ciencia junto con el espectro de calibración de lámparas fueron reducidos
usando la tarea apall del paquete twodspec. El espectro fue calibrado por longitud de onda
usando el espectro de lámpara de referencia con el paquete onedspec. Se verifica la calidad
3Ángulo de Posición (P.A, por sus siglas en inglés): Las medidas del ángulo de posición son hechas
desde el norte hacia el este
4Image Reduction Analisys Facility IRAF. Distribuido por National Optical Astronomy Observatories
(NOAO), el cual es operado por AURA (Associations of Universities for Research in Astronomy) bajo
acuerdo cooperativo con National Science Foundation.
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de las calibraciones conservando un pequeño valor en los residuos y se ajustan funciones
polinómicas de bajo orden. La sustracción del cielo fue desarrollada cuidadosamente con
la rutina skytweak.
Para el espectro de rendija larga, la calibración de longitud de onda 2D fue desarrollada
después de la corrección por distorsiones espaciales e iluminación; en este caso usamos el
paquete twodspec.longslit de IRAF . El cielo fue sustráıdo como una imagen espectral de
cielo promedio. Todos los espectros (ciencia y plantilla) fueron rebinados a una dispersión
de 1Å pix−1 antes de iniciar el análisis cinemático.
En resumen las caracteŕısticas espectrales de los datos obtenidos en mayo 22 de 2002
en el observatorio Paranal-Chile, con el instrumento FORS2 y grism 1400V [34] son las
siguientes:
1. Resolución de 2-3 Å/pixel
2. Longitud de onda en el rango 4600 ≤ λ ≤ 5940Å
3. Longitud del slit 7.67 arcmin y ancho de 1 arcsec
4. Tiempo de exposición 1800 s.
5. Reducción de datos con IRAF (TWODSPEC ; ONEDSPEC)
6. Sustracción por bias
7. Corrección por rayos cósmicos y flat
8. Corrección por distorsión e iluminación
9. Calibración por longitud de onda
10. Rebinado logaŕıtmicamente para análisis cinemático







en la que c representa la velocidad de la luz, λf y λi representan las longitudes de onda
finales e iniciales del espectro obtenido.
El formato de los datos fueron obtenidos mediante dos CCD’s denominadas MASTER
CCD y SLAVE CCD, las cuales tienen tamaños originales de 4096x2068 pixeles y agrupada
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a lo largo del eje x e y por un factor de 2 para un tamaño de 2048x1034. La escala original
corresponde a 0.125 arcsec/pixel y agrupada a 0.250 arcsec/pixel. El ruido de lectura en
el master es de 2.9e− y en el slave 3.14e−. La ganancia es de 1.43ADU/e− o 0.7e−/ADU .
El grisma usado fue el 1400V + 18 5
Los apendices A, B, C y D muestran figuras con los procesos realizados para la ob-
tención de las velocidades de rotación y dispersión del nucleo de HCG 90. En el siguiente
caṕıtulo se estudia la cinemática estelar y de gas del núcleo de HCG 90 y se presentan los
resultados obtenidos de dicho estudio.
5Manual del usuario de FORS2 con caracteŕısticas instrumentales e identificación




Figura 3.1: Las tres componenetes del núcleo compacto de galaxias de Hickson 90. Las coordenadas ecuatoriales absolutas
mostradas corresponden para la época J2000.0 (FK5). En la parte superior derecha NGC 7173 α = 22h02m03.38s ; δ =
−31◦58′26.92′′ . En la parte inferior derecha NGC 7174 α = 22h02m06.82s ; δ = −31◦59′36.53′′ . En la parte inferior
izquierda NGC 7176 α = 22h02m08.45s ; δ = −31◦59′29.52′′ .
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Figura 3.2: Identificación de las galaxias para el grupo compacto Hickson 90. El grupo esta escalado a un tamaño angular
de 1′ arcmin indicado por la flecha en la parte superior. La identificación de las galaxias y su respectiva nomenclatura en el
Nuevo Cátalogo General es: H90a = NGC 7172; H90b = NGC 7176; H90c = NGC 7173; H90d = NGC 7174. H90a es la galaxia
más brillante del grupo y H90d la menos brillante. El diámetro angular del grupo θG = 7.4 arcmin, representa la circunferencia
que contiene los centros geométricos de las galaxias del grupo. θN es el diámetro angular de los ćırculos concéntricos
mayores, que no contiene otras galaxias dentro de este rango de magnitud y brillo. Imagen tomada de http://cdsportal.u-
strasbg.fr/#HCG y modificada con la herramienta DS9.
(a) Espectro sin reducción. (b) Corrección por Bias, FlatField y
rayos cósmicos.
(c) Enderezar los espectros.
Figura 3.3: Proceso de limpieza y ajuste de los espectros: a) Espectro sin reducción. b) Luego de realizar las correcciones
por bias, remover pixeles dañados, rayos cósmicos y sustracción del cielo. c) Finalmente se enderezan los espectros para luego
realizar el análisis cinemático.
CAPÍTULO 4
CINEMÁTICA DE HCG 90
En el presente caṕıtulo se presentan los métodos y el análisis cinemático de las compo-
nentes estelar y de gas en el núcleo de HCG 90. Se finaliza con un breve análisis fotométrico
y la presentación de los resultados. Los datos de alta calidad obtenidos 1 permiten estu-
diar la cinemática interna en el núcleo y comparar los resultados con el trabajo de otros
autores.
El núcleo de HCG 90 ha sido estudiado por muchos autores, entre ellos Longo et al.
1995 [13], Hickson 1997 [14], Plana et al 1998 [15], Iovino 2002 [16], White et al 2003 [17],
Castañeda 2004 [34]. La tabla 4.1 resume la identificación y localización para el núcleo de
HCG 90.
Galaxia α δ Tipo Tamaño angular
(h m s) (◦ ’ ”) (arcmin)
NGC 7173 22 02 03.38 -31 58 26.92 E pec 1.2
NGC 7174 22 02 06.82 -31 59 36.53 Sab pec 2.3
NGC 7176 22 02 08.45 -31 59 29.52 E pec 1.0
Tabla 4.1: Galaxias del núcleo de HCG 90. Nombre en el New General Cataloge. Coordenadas Ecuatoriales Absolutas
J2000: Unidades de ascensión recta α en horas, minutos y segundos. Unidades de declinación δ en grados, minutos y segundos.
Tipo morfológico. Tamaño angular en minutos de arco.
La velocidad sistémica promedio de el grupo fue estimada en 2643 km s−1 con una
velocidad de dispersión de galaxia ' 100 km s−1 [2].
Seleccionadas las imágenes óptimas se procede a obtener los espectros y obtener de alĺı
las principales cantidades cinemáticas tales como las curvas de rotación y las velocidades
de dispersión para las galaxias del núcleo compacto de Hickson 90.
1Datos obtenidos por los investigadores Michael Hilker y Leonardo Castañeda en Mayo de 2002 en el




El continuo estelar en la figura (4.1) corresponde a los puntos más altos del espectro. La
forma del continuo estelar está determinada por las leyes de radiación de cuerpo negro. Una
de estas leyes, la ley de Wien establece que la longiud de onda de máxima intensidad es más
corta cuando la temperatura del objeto es más caliente. Por otro lado, las caidas, llamadas
ĺıneas de absorción, son producidas por la presencia de átomos e iones en la fotósfera de
la estrella. Generalmente en los espectros suelen normalizarsen las intensidades de luz que
llegan de las estrellas, de tal manera que un valor de intensidad igual a 1 representa la
máxima cantidad de luz y 0 ausencia de luz.
Para desarrollar una cinemática, es necesario escoger espectros estelares tan similares
al espectro de la galaxia como sea posible. Un método fue desarrollado por Rix and White
[63] para minimizar la discrepancia agregando varios espectros estelares. Este método
fue mejorado por Capellary et al. [40] y sus herramientas para desarrollar cinemática
estelar lidian con el problema de desajuste espectral correctamente. El propósito es que el
ensanchamiento del espectro estelar reproduzca el espectro galáctico lo más parecido como
sea posible (Statler el al.(1999) [50]). Para el análisis cinemático, algunos de los espectros
usados se presentan en la tabla (4.2).
Referencia Tipo Espectral Metalicidad Velocidad Radial
km/s
HD 192718 F8 -0.74 -109
HD 193901 F7V -1.1 -172
HD 196892 F8V(F6V) -1.0 -30
HD 204543 KII(G0) -1.8 -98
Tabla 4.2: Estrellas usadas como espectros de referencia. Nombre asignado del catálogo de Henry Draper, tipo espectral,
metalicidad y el valor de la velocidad radial para algunas de las estrellas usadas como espectros de referencia.
Las estrellas usadas como referencia fueron observadas al mismo tiempo que las galax-
ias, con el mismo conjunto instrumental y la reducción fue hecha de la misma manera que
el espectro de las galaxias. Esto hace que el análisis sea más sencillo y seguro. Después de
las correcciones cinemáticas las velocidades radiales heliocéntricas son obtenidas como se
muestra en las siguientes secciones.
El espectro observado en un punto de una galaxia es una composición de las poblaciones
estelares presentes en esta. El espectro contiene la información cinemática a lo largo de la
ĺınea de visión y junto con los perfiles de luz fotométrica son los conjuntos más comunes
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de información usados en los modelos [1].
Las figuras (4.1) y (4.2) muestran los espectros de una de las estrellas de referencia
usada HD083212 y el espectro de la galaxia espiral NGC 7174.
Figura 4.1: Espectro de referencia de la estrella HD083212. Intensidad de la luz como función del número de pixeles.
Figura 4.2: Espectro de la galaxia espiral NGC 7174. Intensidad de la luz como función del número de pixeles.
4.2. Método
Con el fin de hallar las curvas de rotación y las velocidades de dispersión para la
componente estelar y de gas de las galaxias del núcleo del grupo compacto de Hickson 90,
se procederá haciendo uso de dos métodos: 1) Espectroscoṕıa de rendija larga “long slit”
y 2) Máscara MXU.
63
Para el análisis cinemático realizado en ambos métodos, se usa el método de correlación
cruzada de IRAF , paquete rv tarea fxcor. La rutina usa el método de correlación cruzada
desarrollado por Tonry & Davis [43] (§2.1.2). Vease la figura C.1 en el apendice C con
procesos que incluye la tarea fxcor. El espectro de ciencia y el template son rebinados
en escala logaŕıtmica, ĺıneas de emisión y continuo son sustraidas. Ambos espectros son
transformados a Fourier y filtrados para remover variaciones que llegan de la sustracción
del continuo. La velocidad relativa (Vrel) entre la galaxia y el espectro de referencia es
calculada desde el pico más alto en la correlación cruzada. Para la mayoŕıa de nuestros
espectros el parámetro de Tonry R tiene valores entre el rango de 12-15. Antes de hacer la
correlación, y en orden de obtener la velocidad radial heliocéntrica correcta, correcciones
cinemáticas deben ser hechas, para este proposito se usa la tarea astutil de IRAF . Un
corrimiento sistemático de la ĺınea de ox́ıgeno del cielo 5577Å fue removida. La velocidad
radial heliocéntrica es obtenida a partir de VHelio = Vrel + Vtem + Vhc donde Vtem es la
velocidad del template y Vhc la corrección heliocéntrica para el objeto. A continuación se
describen ambos métodos.
4.2.1. MXU
En la figura 4.3 se muestra la máscara MXU preparada para realizar el análisis cin-
emático del núcleo del grupo compacto de galaxias de Hickson 90.
La tabla 4.3 contiene las posiciones (cordenadas ecuatoriales absolutas J2000.0) sobre
las galaxias del núcleo de HCG 90 de cada uno de los MXU extraidos y con los cuales se cal-
culan las velocidades radiales de las galaxias del grupo. Estas velocidades son presentadas
en las curvas de rotación de las figuras (4.4) y (4.5).
Las velocidades radiales heliocéntricas son obtenidas de la máscara MXU después de
varias combinaciones con los templates estelares de la tabla 4.2. Es importante notar
que la pérdida entre los espectros estelares y galácticos es reducida combinando espectros
estelares, los resultados cinemáticos en cuanto a la velocidad radial y la velocidad de
dispersión no cambian apreciablemente. Para la correlación cruzada se usan la principales
ĺıneas de absorción en el espectro de la galaxia.
Los campos de velocidades para las galaxias H90b y H90d son mostrados en la figura
4.4 como función de la distancia desde H90b. Si se tiene en cuenta una fuerte interacción
entre este par de galaxias, la región entre H90b y H90d no muestra una gran perturbación,
“es suave”, sin embargo la alta razón señal-ruido en el espectro hace factible que la suavidad
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Figura 4.3: Máscara MXU del núcleo de HCG 90. Se aprecian 26 regiones de las cuales son extraidos los espectros y se
obtienen las curvas de rotación. La tabla 4.3 contiene las cordenadas ecuatoriales absolutas de cada uno de los MXU.
en la curva de rotación en las galaxias sea una caracteŕıstica real. Esta suavidad es dificil
de explicar por una superposición de dos movimientos sin correlación, tal como es señalado
por Madejsky [62].
Los grupos compactos de galaxias muestran propiedades dinámicas peculiares. En tra-
bajos previos de Plana y Helsdon [15], [12] el gas caliente es usado para trazar el gas
ionizado en el grupo. El análisis da como resultado que la interacción entre estas dos
galaxias toma lugar con el disco galáctico perturbado de H90d siendo el lugar ideal para el
gas caliente del sistema. Nuevas señales de los datos aparecen para confirmar la interacción,
pero este punto debe ser estudiado con nuevos datos espectroscópicos y desde espectros
UV. En trabajos previos de Longo [13], desde el espectro de rendija larga se encuentra una
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Figura 4.4: Velocidades heliocéntricas radiales para NGC 7176 y NGC 7174. Calculadas a partir de la máscara MXU.
forma de “U” en el perfil de velocidades de dispersión, indicando un posible calentamiento
del sistema debido a interacciones de marea entre las galaxias. Por largo tiempo, basados
especialmente en simulaciones numéricas, diferentes formas han sido usadas para carac-
terizar propiedades cinemáticas en galaxias interactuantes y remanentes estelares [59]. Del
conjunto de datos obtenidos en este trabajo, una forma similar es vista en el perfil de
velocidad de dispersión a lo largo de la rendija en P.A. 72◦. En la figura 4.9 se observa
una curva de rotación suave a lo largo de esta dirección. El gas muestra un corrimiento
respecto a la velocidad estelar en H90b lo cual también es claro en H90d. Se observa a
partir de la componente de gas en la figura (4.4), que la galaxia de disco es la reserva de
gas para el sistema. Plana y colaboradores [15], de sus análisis de datos argumenta que es
posible tener una respuesta más rápida a las perturbaciones gravitacionales desde el gas
que desde la componente estelar y estos hechos en la cinemática del gas podŕıan permitir
un estudio detallado de la historia reciente de las interacciones y acreciones del sistema.
La alta densidad galáctica en HCG 90 fuerza a pensar que todas las tres galaxias están en
fuerte interacción y el producto final podŕıa ser un grupo fósil con una galaxia eĺıptica en
el centro del pozo de potencial. Como un hecho particular en la cinemática del gas desde el
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Figura 4.5: Campos de Velocidades heliocéntricas radiales en [km/s] como función de la distancia al centro de NGC
7173.
espectro MXU en H90c mostrado en la figura 4.5, se halla un desacople entre la cinemática
del gas y la estelar. Este hecho también es mostrado en el análisis de rendija larga. Este
resultado, contradictorio con la cinemática de gas caliente de Plana y colaboradores [15],
hace pensar en un estudio más profundo en HCG 90, especialmente relacionado con este
contenido gaseoso. Desde Plana, los resultados son: H90c tiene una componente de gas
desacoplado, los ejes estelar y de gas forman un ángulo de 60◦. Su origen podŕıa llegar
desde el gas acretado externo por el grupo y/o debido a una interacción muy cercana con
las otras galaxias La máscara MXU en H90c está en la parte externa, ver figura (4.5) y la
emisión del gas que llega de las estrellas podŕıa contener las pistas de la interacción entre
H90c con la galaxia de disco. Varias huellas de interacciones importantes han sido vistas
para los miembros de este grupo, una rendija conectando H90c con H90d podŕıa dar pistas
acerca de caracteŕısticas peculiares en la cinemática del gas.
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4.2.2. Rendija Larga
Dos espectros de rendija larga en el mismo rango espectral de la máscara MXU fueron
obtenidos durante el proceso de observación. Las posiciones de los dos rendijas son mostra-
dos en la figura 4.6.
(a) Rendija larga 1 (b) Rendija larga 2
Figura 4.6: Ubicación de los rendijas: Se muestran las posiciones angulares de los rendijas usados en el método de
rendija larga, los ángulos de posición son medidos desde el norte hacia el este. a)Rendija Larga 1. Galaxias NGC 7173 (parte
superior) y NGC 7176 (parte inferior). Ángulo de posición P.A = 132◦. b) Rendija Larga 2. Galaxias NGC 7176 (parte
superior) y NGC 7174 (parte inferior). Ángulo de posición P.A = 72◦.
Sistemas complejos como galaxias eĺıpticas han sido objeto de intensos estudios. Mod-
ernas simulaciones de n-cuerpos junto con órbitas estelares e información desde las pobla-
ciones esterales hacen parte de las bases para modelar dichos sistemas. Además de las
bases teóricas, información del espectro debe ser incorporada en el modelo [1].
El largo tiempo de exposición para la rendija que conecta H90b con H90d permite
extraer mayor información cinemática de este espectro. Tal como en el caso de los datos
MXU, ĺıneas de absorción prominentes fueron usadas para la cinemática. La alta calidad
de los espectros, junto con un rebinado entre la señal-ruido y la resolución espacial, hacen
posible ir más allá de la parametrización de Gauss habitual de la distribución de velocidades
a lo largo de la ĺınea de visión (LOSVD).
Por largo tiempo una función de distribución paramétrica gaussiana ha sido empleada
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para la LOSVD, aún sabiendo que la f́ısica detras de tales parametrizaciones no es bien
entendida [52]. La función de distribución gaussiana está caracterizada por la velocidad
promedio V, la velocidad de dispersión σ y una amplitud γ como parámetros libres. Para
galaxias eĺıpticas este modelo ha este modelo ha demostrado ser una buena suposición.
Modelos de galaxias espirales con funciones de distribución Gaussianas pueden tener may-
ores errores debido a la complejidad de tales sistemas: Formación estelar, polvo y medio
interestelar, ondas y exitaciones colectivas hacen de la distribución gaussiana una her-
ramienta pobre para describir la distribución estelar en galaxias espirales [1].
4.3. Calibración
Tareas propias construidas para el análisis cinemático fueron usadas para la extracción
y calibración de los espectros 2.
Para ejecutar la tarea mhextract all.cl es necesario tener los archivos originales de
Flatfield, Ciencia y Lámpara. los anteriores junto con sus respectivas imágenes recortadas.
Se escogierón 33 y 46 aperturas para extraer la cinemática de H90b - H90c y h90b-
H90d respectivamente. Las aperturas deben ser trazadas a lo largo de la dirección que une
dos galaxias. Previamente se ha observado en el espectro de ciencia la ubicación de los
puntos de mayor intensidad entre las galaxias para distribuir el tamaño de las aperturas
de tal forma que la intensidad de luz bajo cada una de las aperturas sea proporcional en
los rangos estimados. Vease la figura (A.1) en el apendice A con el proceso para definir las
aperturas.
Si el script mhextract all.cl ha corrido en su totalidad, se generan los archivos que
contienen los espectros de las galaxias los cuales deben ser calibrados a longitudes de onda
haciendo uso de la tarea mhcalib all.cl. En general, todos los espectros extráıdos son como
se muestra en la figura (4.7).
Para ejecutar la tarea mhcalib all.cl en IRAF , es necesario tener los archivos extraidos
y calibrados por longitudes de onda, el archivo que contiene la información del grism usado
y el archivo que contiene la identificación de las ĺıneas espectrales en la lámpara. Vease la
figura (B.1) en el apendice B con el proceso y el resultado de un espectro calibrado por
longitud de onda.
2Las tareas mhextract all.cl y mhcalib all.cl son scripts creados por Michael Hilker y modificados por
el autor para extraer y calibrar expectros.
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Figura 4.7: Espectros extraidos para las aperturas.
Luego de que los espectros han quedado calibrados correctamente, se sustrae la ĺınea
en 5577Å la cual correspondente a la atmósfera terrestre y no a las galaxias.
4.4. Curvas de Rotación
Se donomina curva de rotación a la función que representa la velocidad de rotación de
una galaxia en función del radio galactocéntrico v(r). Fxcor usa la correlación cruzada de
Fourier, método desarrollado por Tonry and Davis (TD) [43]. Un objetivo para obtener
un buen ajuste, es que la correlación cruzada sea tan alta como sea posible. Un valor
de 0.8 corresponde a un ajuste excelente y 0.5 se considera como un valor de ajuste
bueno. La resolución recomendada es longitud de onda / pixel. Fxcor puede rebinar la
resolución de uno de los espectros al otro. Se debe ser cuidadoso al escoger las zonas
a correlacionar. Idealmente el rango a seleccionar en la estrella debeŕıa incluir zonas de
notable absorción o emisión. El rango del espectro de ciencia debeŕıa incluir estas mismas
zonas. No correlacionar zonas sin datos.
La figura 4.9 muestra la curva de rotación (panel superior) y la velocidad de dispersión
(panel inferior) para la rendija que conecta H90b y H90d. La región entre las dos galaxias
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Figura 4.8: Espectro galáctico calibrado por longitud de onda.
está cubierta y el tiempo de exposición permite derivar algunas conclusiones más profun-
das. La curva de rotación que conecta H90b y H90d es suave y no hay evidencia para
movimientos sin relación [53]. La distancia entre los dos centros galácticos es del orden
de 25′′ la cual representa una separación f́ısica de 5.7×103pc en proyección. La curva de
rotación ha sido normalizada a la velocidad sistémica de H90b. Se pueden analizar tres
diferentes regiones en la curva. El lado izquierdo muestra la rotación para la galaxia eĺıp-
tica dominada por una depresión r≤5′′ . Una explicación aceptable otorgada por de Rijcke
y colaboradores para tal comportamiento es un desacople cinemático en el núcleo de la
galaxia. La forma del núcleo y la forma en la curva de rotación en la partes externas hace
a pensar que la interpretación más natural para el núcleo es el de uno co-rotante [58].
La parte externa, entre 5≤r≤20′′ el cual pertenece a esta galaxia muestra una curva de
rotación que va incrementando hasta alcanzar un máximo del orden de 160 km/s. Una ev-
idencia más clara para un núcleo desacoplado llega del perf́ıl de velocidades de dispersión.
Hay una depresión en el centro, los dos picos en diferentes posiciones y diferentes alturas
son una fuerte señal de un sistema de dos componenetes. Mientras la parte central de la
galaxia es dominada cinemáticamente por la componente desacoplada, el lado derecho en
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Figura 4.9: Curvas de rotación y dispersión de las galaxias NGC 7176 (izquierda) - NGC 7174 (derecha).
la curva de rotación define el sistema como un rápido rotor [13]. Después de una caida en
la velocidad de dispersión para la galaxia eĺıptica en r '20′′ hay de nuevo una transición
suave en el perf́ıl de velocidad de dispersión aún cuando no hay una clara evidencia de la
interacción entre H90b y H90d desde la curva de rotación, las formas de S y U en la ve-
locidad de dispersión, son señales más evidentes para una fuerte interacción gravitacional
[59]. Estas formas han sido exploradas para un conjunto de parámetros de entrada en las
simulaciones, como ejemplo, la forma en U es una evidencia directa para acoplamientos y
fricciones de marea 3. Hay argumentos en contra de fricciones de marea en estos pequeños
sistemas, especialmente por el bajo potencial gravitacional para la componente estelar, sin
embargo, la difusa luz roja entorno al grupo [17], indica que todo el núcleo está en interac-
ción y las fuerzas de marea y fricción dinámica debe jugar un papel importante. Coziol y
colaboradores en el año de 2007 [56], y de una muestra de 25 galaxias en grupos compactos,
muestra evidencia para interacciones de marea y fusiones y su relación con morfoloǵıa de
galaxias. De otro lado varios autores conservan los parámetros de Hermite en la forma de
3La interacción gravitatoria entre dos objetos celestes implica una diferencia en la intensidad de la
fuerza gravitatoria entre el extremo cercano y lejano en la ĺınea del eje que une ambos cuerpos. La
diferencia entre las fuerzas ejercidas en un punto cercano y uno lejano es lo que se denomina fuerza de
marea.
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la ecuación (17) para estudiar sistemas en interacción. Cretton y colaboradores [61] mues-
tran que h3 es un buen indicador de remanentes de fusiones. Caracteŕısticas como cambios
de signo son comunes en este parámetro. La última parte de la curva muestra la curva de
rotación para la galaxia de disco. Después de la zona de transición, la curva aparece algo
simétrica respecto al centro del disco. Después de alcanzar un máximo la curva muestra
una tendencia a un valor constante en la parte más externa (r≥15 arco segundos). Los pi-
cos en la velocidad de dispersión en el centro con un valor de 150 ± 10 km/s y la asimetŕıa
entorno al pico pueden ser interpretados como un calentamiento debido a las interacciones
de marea con H90b [62].
La información cinemática para la rendija de P.A. 132◦ tiene un corto tiempo de ex-
posición. Figura (4.10). La distancia entre las galaxias es del orden de 22 kpc en proyección.
La curva de rotación es mostrada para la parte más interna. En el caso de H90b la curva
es muy plana en esta región tal como fue hallado por el grupo de Longo [13] y el núcleo
de esta galaxia es cinemáticamente dominado por la componente desacoplada.
Figura 4.10: Curvas de rotación y dispersión de las galaxias NGC 7176 - NGC 7173.
El gas caliente en el sistema ha sido estudiado en detalle por Plana y colaboradores [15].
A continuación se presentan las principales caracteŕısticas de los datos que se obtuvieron.
El campo de velocidades para el gas ionizado es estudiado a partir de las ĺıneas de emisión
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más prominentes. Tanto en los datos MXU como en los de rendija larga, se identifican en
los espectros ya calibrados por longitud de onda, las ĺıneas de emisión correspondientes a
los gases Hβ y OIII . En la figura 4.11 se muestra el espectro correspondiente de la galaxia
de estudio H90d. Se identifican alĺı algunas de las ĺıneas espectrales carácteŕısticas. Hacia
la parte izquierda, se muestran los picos de emisión del Hβ y el OIII .
Figura 4.11: Algunas ĺıneas de absorción y emisión del espectro galáctico.
La velocidad del gas vgas, ha sido determinada midiendo en el espectro la longitud de
onda observada λobs del gas, conociendo la longitud de onda en la cual emite el gas en






En la figura (4.12) se muestran la cinemática estelar y la cinemática para el gas de los
datos de rendija larga y en las figuras (4.4) y (4.5) la cinemática estelar y la cinemática
para el gas a partir de los datos MXU.
En el caso de la rendija con P.A. 72◦ el gas ionizado entre las dos galaxias es más
prominente en la galaxia de disco, lo cual significa que es en H90d donde se aloja el gas.
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Hay un claro desplazamiento entre el gas y la componente estelar vista también en la
máscara MXU. La curva de rotación del gas no muestra las ondulaciones encontradas en
el perf́ıl de velocidad de dispersión (formas en U). Mapas de velocidades de alta resolución
obtenidos en el trabajo de Plana [15] indican una clara evidencia para el desacople de
la velocidad estelar y del gas caliente en el sistema, sin embargo, la caracteŕıstica más
importante de estos mapas es el puente de gas entre las galaxias sus movimientos no
axi-simétricos. Las caracteŕısticas de torsión pertenecientes a los contornos en el mapa
(vease la figura 9 del trabajo de Plana [15].) podŕıan llegar desde una interacción entre las
galaxias. Para el caso de este trabajo el gas ionizado se obtiene de la componente estelar
haciendo uso de la ecuación (4.4).
En el caso de la rendija que conecta las dos galaxias de tipo temprano H90b y H90c la
situación es diferente. El tiempo de exposición es más corto que el anterior, aunque como
ya se mencionó antes desde el espectro MXU, se observa poca cantidad de gas en esta
dirección. Esto no debeŕıa ser sorpresa ya que es sabido que las galaxias de tipo temprano
son sistemas pobres en contenido de gas.
4.5. Velocidades de Dispersión
Haciendo uso de las tareas de IRAF, se crea una función gaussiana corrida en σ, con el
fin de obtener el valor FWHM a partir de la convolución el espectro estelar original con el
espectro ensanchado [51]. La tarea imfilter de IRAF genera una función gaussiana para
un valor dado de la velocidad de dispersión en unidades de km/sec/pixel. Para el ejemplo se
hará uso de la estrella (A) con la cual se obtuvo en promedio el mejor parámetro de Tonry
TD. Las velocidades de dispersión aumentarán en intervalos de 0.2 hasta llegar a 4, y luego
de intervalos de 0.5 hasta llegar a 10. La finalización del nombre de los archivos generados
será 002,004,006,...040. Generar un archivo con la lista de las gaussianas obtenidas para
correlacionarlas con la estrella A. El archivo de salida contiene los valores del FWHM los
cuales se grafican contra las velocidades de dispersión convertidas en unidades de km/s.
Vease la figura (D.1) en el apendice D con el proceso y el resultado de correlacionar un
espectro estelar al aumentar la velocidad de dispersión.
El aspecto de la curva de calibración es de una función tipo raiz cuadrada. Se hace uso
de gnuplot para obtener una función que se ajuste a los valores de la curva de calibración.
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Se ingresa una función de la forma:
y(x) = a+ b
√
x (2)
Los valores de a y b coresponden a el FWHM y σ respectivamente. Luego de varias itera-
ciones, el ajuste converge a una función de la forma:
y(x) = −324.679 + 20.6096
√
x (3)
con x ≥ 0.
En la figura (4.13) se muestran las curvas de calibración junto con sus respectivas
funciónes de correlación para tres de las estrellas de calibración.
Durante los últimos años el conocimiento acerca de galaxias eĺıpticas ha incrementado.
Viejos escenarios los cuales consideraban la forma de las galaxias como una consecuencia
de pura rotación son reevaluados. Hoy d́ıa es sabido que la presión estelar anisotrópica
llegando desde velocidades de dispersión y baja rotación son caracteŕısticas comunes en
galaxias eĺıpticas. Las galaxias eĺıpticas son además interesantes para las teoŕıas de forma-
ción de galaxias [61]. y son ellas las poblaciones dominantes en grandes estructuras como
grupos de galaxias y clusters. En el caso de HCG 90 el núcleo está dominado por pequeñas
galaxias eĺıpticas con propiedades cinemáticas particulares.
H90b
La figura 4.14 muestra la curva de rotación y el perf́ıl de velocidad de dispersión a
lo largo de la rendija de P.A.132◦. El grupo de Longo [13] ha estudiado a partir de datos
de rendija larga la cinemática para esta galaxia. El perf́ıl de velocidad de dispersión es
t́ıpico de una galaxia eĺıptica, el pico máximo se halla en el orden de 300 km/s. La curva
de rotación muestra una co-rotación en la parte interna en r ≤ 5′′ , el cual es simétrico al
centro con una amplitud de 50 km/s. El doble pico en el perfil de velocidad de dispersión
representa una evidencia para un sistema compuesto, aún con una diferencia muy pequeña,
la depresión es clara en el centro. La curva de rotación alcanza un máximo valor aproximado
de 160 km/s. Esta galaxia está básicamente soportada por rotación [13].
La cinemática a lo largo de la rendija en P.A. 132◦ para H90b, es más dificil estudiar
debido a la baja razón S/N de los datos. El patrón de velocidad muestra de nuevo una
componente desacoplada en el centro. De los datos obtenidos no hay una clara evidencia
para el gas ionizado ya que no fue encontrado en la galaxia. Plana encuentra desde la curva
de rotación que la galaxia tiene su eje estelar a un P.A. de 130◦ [15].
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H90c
Las figuras 4.12 y 4.10 contienen la curva de rotación y velocidad de dispersión para
H90c. El máximo valor para la velocidad de dispersión está alrededor de 250 km/s ± 22
km/s, en concordancia con 215 km/s ± 32 km/s de otros estudios. En la parte externa
derecha (r ≥ 12′′), hacia la dirección de H90b hay un claro incremento y asimetŕıa en el
perf́ıl de velocidad de dispersión, el cual puede ser debido a un calentamiento del sistema
desde la interacción con la otra galaxia. Este ha sido el argumento dado en el trabajo de
Longo para explicar la interacción entre H90b y H90c.
Hacia la parte más interna, se nota un peculiar incremento en la curva de rotación, sin
embargo aún muchas de las caracteŕısticas esperadas de una componente desacoplada no
son posibles debido a la baja señal.
H90d
Esta es la galaxia más peculiar del grupo. La morfoloǵıa muestra un disco de galaxia
muy perturbado con signos de interacción con las dos galaxias de tipo temprano en el
núcleo. En la figura 4.9 se ve una transición muy suave entre el campo de velocidades
en H90b y H90d. La curva de rotación en la galaxia es simétrica y hay una tendencia
constante hacia las partes más externas. El valor máximo a lo largo de esta rendija es del
orden 250 km/s ± 15 km/s, muy cercana al valor de 227 km/s reportado por Longo [13]
a 68◦. El perf́ıl de velocidad de dispersión tiene un pico alrededor de 154 km/s. El pef́ıl
de la velocidad de dispersión tiene ondulaciones y la forma en U reportada por Longo, es
vista en la región 10
′′ ≤ r ≤ 20′′ . Desde el campo de velocidades es más dif́ıcil observar
donde está ocurriendo una interacción entre H90b y H90d. Por otro lado, dada la forma
de la velocidad de dispersión y su especial transición suave, sin dispersión esperada de dos
movimientos sin relación, hace de la interacción la más natural explicación. Desde el gas
ionizado Plana y colaboradores llegan a la conclusión que el sistema está en interacción y
es un sistema de dos galaxias [15].
4.6. Fotometŕıa
Para un breve estudio fotométrico, se hace uso de la herramienta SAOImage DS9.
Alĺı con la ayuda de mapas de color y tareas útiles para medir, rotar, acercar o alejar
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imagenes se estiman algunas medidas angulares en el núcleo de HCG 90. Las bandas V,B
e I fueron usadas para obtener las imagenes de HCG 90. A partir de estas se seleccionaron
las imagenes óptimas con las cuales se estiman los diámetros angulares para cada una de
las galaxias del nucleo y las distancias angulares proyectadas que unen los centros de las
galaxias en el núcleo de HCG 90.
En la figura 4.15 los paneles a), b) y c) muestran el núcleo de HCG 90 en tres bandas
diferentes: visible V , infrarojo I y azul B.
Estudios sobre las isofotas del grupo han sido realizados por Longo en 1994 [13], y por
Plana en 1998 [15]. En el trabajo de White de 2003 [17] se combinan observaciones ópticas
con datos recientes de Chandra para identificar y caracterizar la luz difusa del grupo.
Faber y colaboradores en 1989 [48] realizan un estudio espectroscópico y fotométrico a un
conjunto de galaxias eĺıpticas cercanas en las que se incluyen H90b y H90c. El grupo de
Miles en el año 2004 [49], analizan la distribución de la luz y la emisiones de rayos X en
HCG 90.
La figura 4.15 en los paneles d), e) y f) se observa como la luz envuelve el núcleo de
HCG 90 en una región del orden de 1.6 arcmin2. En el panel e) se muestran los contornos
de luz sobre las tres componenetes del núcleo.
La figura 4.16 en los páneles a) y b) se muestran las direcciones cardinales N-E y a
cada una de las galaxias del núcleo rodeadas por contornos. Nótese como la luz envuelve
una región mucho mayor en b). Las distancias proyectadas entre H90b y H90c es del orden
de 14.1× 103 pc, entre H90c y H90d de 13.4× 103 pc y entre las galaxias H90b y H90d es
del orden de 4.3× 103 pc lo cual es acorde con datos reportados por Plana [15].
Para el caso de la medida de los diámetros angulares de cada una de las galaxias de
HCG 90, hay que tener en cuenta la luz difusa que se extiende más alla de la luz central
de la galaxia. En la figura 4.17a, se puede apreciar el rango al cual la luz difusa puede
extenserse y la manera en la cual los diámetros angulares de las galaxias del núcleo pueden
ser estimados. En la tabla 4.4 se presentan los datos de los diámetros angulares en minutos
de arco para las componentes en núcleo del grupo compacto Hickson 90 reportados por
P.M. White [17], la base de datos SIMBAD Astromomical Database [42], y los obtenidos
a partir del análisis fotométrico realizado con la herramienta SAOImage DS9.
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Nombre MXU Ascensión Recta Declinación Galaxia
(h m s) (◦ ’ ”)
mxu1.fits 22 01 48.317 -32 00 38.20 H90b
mxu2.fits 22 01 48.502 -32 00 32.26 H90b
mxu3.fits 22 01 48.317 -32 00 27.67 H90b
mxu4.fits 22 01 48.667 -32 00 25.46 H90b
mxu5.fits 22 01 48.831 -32 00 20.76 H90b
mxu6.fits 22 01 48.260 -32 00 22.95 H90b
mxu7.fits 22 01 47.889 -32 00 17.87 H90b
mxu8.fits 22 01 47.690 -32 00 14.24 H90b
mxu9.fits 22 01 47.519 -32 00 09.52 H90b
mxu10.fits 22 01 47.633 -32 00 05.16 H90b
mxu11.fits 22 01 47.234 -32 00 00.80 H90b
mxu12.fits 22 01 47.491 -31 59 56.45 H90d
mxu13.fits 22 01 47.634 -31 59 52.09 H90d
mxu14.fits 22 01 47.006 -31 59 47.37 H90d
mxu15.fits 22 01 47.149 -31 59 42.65 H90d
mxu16.fits 22 01 48.091 -31 59 39.03 H90d
mxu17.fits 22 01 47.149 -31 59 34.67 H90d
mxu18.fits 22 01 46.893 -31 59 30.31 H90d
mxu19.fits 22 01 50.968 -31 59 10.95 H90c
mxu20.fits 22 01 53.060 -31 59 07.33 H90c
mxu21.fits 22 01 51.230 -31 59 03.39 H90c
mxu22.fits 22 01 52.727 -31 58 59.16 H90c
mxu23.fits 22 01 51.396 -31 58 54.62 H90c
mxu24.fits 22 01 52.395 -31 58 51.00 H90c
mxu25.fits 22 01 51.729 -31 58 46.76 H90c
mxu26.fits 22 01 52.157 -31 58 41.92 H90c
Tabla 4.3: Coordenadas de cada una de las intensidades de luz escogidas para crear la máscara MXU. Los 11 primeros
MXU corresponden a la galaxia NGC 7176; del 12 al 18 corresponden a la galaxia NGC 7174; del 19 al 26 corresponden a
la galaxia NGC 7173.
Diámetro angular (arcmin)
Nombre HCG 90 White Simbad ds9
(1) (2) (3) (4) (5)
NGC 7173 H90c 1.3 1.2 1.00
NGC 7174 H90d 1.3 2.3 2.31
NGC 7176 H90b 1.3 1.0 1.12
Tabla 4.4: Diámetro angular en minutos de arco para las galaxias del núcleo en el grupo compacto Hickson 90 reportados
por P.M. White et al [17], la base de datos SIMBAD Astromomical Database [42], y los obtenidos a partir del análisis
fotométrico realizado con la herramienta ds9. Ver figura 4.17.
79
Figura 4.12: Curvas de rotación y gas de las galaxias NGC 7176-NGC 7173 y NGC 7176-NG C7174 obtenidas a partir
del método de rendija larga. En el panel superior el análisis con P.A=132°, en el panel inferior el análisis con P.A=72°.
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Figura 4.13: Curva de calibración junto con su respectiva función de correlación.
Figura 4.14: Velocidad sistémica. Curvas de rotación y dispersión de la galaxia NGC 7176.
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(a) Banda V (b) Banda I (c) Banda B
(d) Región HCG 90 (e) Región HCG 90 (f) Región HCG 90
Figura 4.15: Análisis fotométrico: Núcleo compacto de galaxias de Hickson 90 en diferentes bandas y colores. a)Infrarojo,
b)Visible y c) Azul. Acercamiento al núcleo: d), e) y f) En una región de 1.6′ × 1.6′ y en diferentes colores se observa como
la luminosidad envuelve las componentes del grupo.
(a) Núcleo de HCG 90 (b) Luz difusa (c) Distancias Angulares
Figura 4.16: Análisis fotométrico: a) y b) Direcciones cardinales Norte-Este y contornos de luz. c) Distancias angulares
entre las galaxias. El orden en las distancias proyectadas entre las galaxias son: NGC 7173 y NGC 7176 14.1× 103 pc, NGC
7173 y NGC 7174 13.4× 103 pc y entre las galaxias NGC 7176 y NGC 7174 es del orden de 4.3× 103 pc.
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(a) Contornos y luz
(b) NGC 7173 (c) NGC 7176
(d) NGC 7174
Figura 4.17: Análisis fotométrico del núcleo del grupo compacto de galaxias de Hickson 90 para determinar el tamaño
angular de sus componentes. a) Extensión de la luz en el núcleo. Se miden los tamaños angulares a lo largo del eje mayor de




Debido a la alta calidad de los espectros obtenidos, es posible desarrollar un análisis
cinemático confiable.
Los resultados obtenidos para las velocidades de rotación y de dispersión del núcleo de
HCG 90 se muestran en la tabla 5. Estos valores están en concordancia con los reportados
Galaxia v σ z
(km/s) (km/s)
NGC 7173 2540 ± 26 216 ± 22 0.0085
NGC 7174 2865 ± 29 225 ± 13 0.0095
NGC 7176 2459 ± 30 236 ± 22 0.0082
Tabla 5.1: Resultados obtenidos para las velocidades de rotación, velocidades de dispersión y corrimiento al rojo para
las galaxias del núcleo de HCG 90.
por Rubin en 1974 [18], Longo en 1995 [13], Hickson en 1997 [14], Plana en 1998 [15],
Iovino en 2002 [16], White en 2003 [17] y Castañeda 2004 [34].
El campo de velocidades para el gas ionizado es estudiado a partir de las ĺıneas de
emisión más prominentes. En los espectros ya calibrados por longitud de onda tanto en
los datos MXU como en los de rendija larga se identifican las ĺıneas de emisión correspon-
dientes a los gases Hβ y OIII . La velocidad del gas vgas, ha sido determinada midiendo en
el espectro la longitud de onda observada λobs del gas, conociendo la longitud de onda en
la cual emite el gas en reposo λrep y la velocidad de la luz c. El gas ionizado encontrado
en el núcleo de HCG 90 es más prominente en la galaxia de disco, lo cual significa que es
en H90d donde se aloja el gas y tiene en promedio una velocidad de 2625 km/s
Algunas recomendaciones para extraer la cinemática galáctica son presentadas a con-
tinuación: Es necesario escoger espectros estelares tan similares al espectro de la galaxia
como sea posible. Las estrellas usadas como referencia sean observadas al mismo tiempo
que las galaxias, y con el mismo conjunto instrumental se realice la reducción de la misma
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manera como se hace con los espectro de las galaxias. Las aperturas en el método de rendi-
ja larga deben ser trazadas a lo largo de la dirección que une dos galaxias. Ser cuidadoso
al escoger las zonas a correlacionar. Idealmente el rango a seleccionar en la estrella de-
beŕıa incluir zonas de notable absorción o emisión. El rango del espectro de ciencia debeŕıa
incluir estas mismas zonas y evitar correlacionar zonas sin datos.
A futuro, se desea obtener imágenes de HCG 90 mediante la técnica de espectroscoṕıa
multi-objeto y realizar intersecciones que conecten las galaxias de todo el núcleo de HCG
90. Hacer uso de métodos más refinados para obtener una cinemática y dinámica más
profunda del núcleo de HCG 90. Estudiar los coeficientes de Hermite los cuales pueden
proveer constantes adicionales a los modelos de estructura y formación de galaxias.
La contribución de este estudio permite iniciar la ĺınea de cinemática galáctica en el
Observatorio Astronómico Nacional y realizar trabajo conjunto con otras universidades.
5.1. Análisis de Resultados
En general pueden extraerse varias conclusiones a partir del estudio cinemático real-
izado al núcleo del grupo compacto de Hickson 90. A continuación se describen las más
relevantes.
La curva de rotación de NGC 7176 en la región [0,−20] arcsec con P.A 132◦ es
plana, indicando que no es este el eje de rotación, sin embargo la forma de “U” es un
indicador de fuerte interación gravitacional.
La curva de rotación de NGC 7173 en la región [−120,−70] arcsec con P.A 132◦
presenta una transición suave y la forma t́ıpica de una rotación que es lenta, indicando
que posiblemente este es el eje de rotación.
El gas ionizado en el sistema con P.A 132◦ está desacoplado de la componente estelar,
el cual es otro indicador de la fuerte interacción que ha sufrido este sistema galáctico.
En NGC 7174 se muestra una curva de rotación t́ıpica de una galaxia espiral y el
fuerte signo de doble “U” en NGC 7176 abre la posibilidad de un núcleo contra-
rotante, en el cual la rotación de la parte exterior de la galaxia se invirtió debido
a las fuertes interacciones gravitacionales de marea con el núcleo del sistema. La
doble forma de “U” es signo de una fuerte interacción en el sistema. El gas traza la
cinemática de la galaxia espiral.
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Como caracteŕıstica general para NGC 7173, NGC 7174 y NGC 7176 el perfil de
velocidades de dispersión σ, claramente muestra que estos sistemas son soportados
por las altas velocidades de dispersión.
Hacia las partes exteriores de la rendija con P.A 132◦, muestra signos de interacción
en los perfiles de velocidades de dispersión.
APÉNDICE A
APERTURAS
Figura A.1: Procedimiento para ubicar aperturas las aperturas en los espectros. Se ubican los picos de luz de las galaxias.




Figura B.1: Procedimientos para calibrar el espectro por longitud de onda. El eje vertical de los paneles corresponde a
la intensidad de la luz. Inicialmente los espectros estan en el espacio de los pixeles. Luego se identifican algunas de la ĺıneas
espectrales. Finalmente el espectro es calibrado al espacio de longitud de onda en Å.
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APÉNDICE C
CORRELACIÓN Y PARÁMETRO DE TONRY




Figura D.1: Correlación de la estrella hd083212 G6. Nótese como aumenta el FWHM y el ensanchamiento de las ĺıneas





La unidad de medida para la distancia es el parsec (pc), esto es la distancia de un















= 206265 U.A = 30.86× 1012km = 3.26 a.l. (2)
Módulo distancia
La magnitud aparente m es una medida del flujo recibido en la Tierra. La magnitud
absoluta M es la magnitud aparente de una fuente luminosa ubicada a una distancia de
10 pc. La relación entre la magnitud aparente y la magnitud absoluta de un objeto a una
distancia D es
M = m+ 5− 5Log(d)− A (3)
con A una medida de los efectos de la absorción interestelar.
Elipsoides de Velocidades
Un modelo para el perf́ıl de brillo superficial para una galaxia eĺıptica dado por de
Vaucouleurs (1948) tiene la forma






con r0 el radio para escalar el perf́ıl de luminosidad de la galaxia e I0 la densidad central.









aśı el perfil de luminosidad puede ser expresado haciendo uso de la luminosidad integrada.
f(R)
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